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Resumen

Resumen

Un viento estelar interactiia con los diversos objetos que encuentra en su
sistema, donde el tipo de interaccién estard regido por las caracteristicas del
objeto y las condiciones del viento estelar. En esta tesis se presentan dos traba-
jos numéricos de la interaccién de vientos estelares con planetas, uno realizado
con un c6digo hidrodindmico y otro con un cédigo magnetohidrodindmico como
se explica a continuacién:

Simulacién hidrodinamica 3D del exoplaneta
HD 209458b

El exoplaneta HD209458b es un planeta tipo Jupiter que orbita una estrella
con caracteristicas muy similares a nuestro Sol, produciendo repetidos transi-
tos a través del disco estelar. El periodo orbital es de 3.5 dias y la distancia
media a la estrella es de 0.045 UA. Lo interesante de este sistema es que el
planeta muestra un tamafio aparente mayor cuando es observado en Lyman «
(1214-1217 A) que cuando es observado en una longitud de onda en el opti-
co. Esta diferencia se cree que ocurre debido a la existencia de una atmésfera
superior extendida, tipo estela cometaria. Como primer trabajo de esta tesis
presentamos simulaciones numéricas 3D hidrodindmicas de este sistema para
estudiar la absorcién producida por la atmésfera extendida. Esta 'exésfer’ se
encuentra modelada como un viento que fluye del planeta con una velocidad
terminal igual a la velocidad de escape (60 km s™'), el cual interactia con el
viento estelar. Se llevaron a cabo cuatro corridas con tasas de pérdida de masa
del planeta en el intervalo [1.5 x 1077 — 1.5 x 107*]Mgyr~!. A partir de com-
parar las absorciones predichas en Lyman « obtenidas de nuestros modelos con
observaciones, determinamos un valor méximo para la tasa de pérdida de masa
de M, = (1.8+0.4) x 10" 1Mgano™". Esta tasa de pérdida de masa obtenida es
consistente con el limite inferior determinado por Vidal-Madjar et al. (2003).




Resumen

Estudio magnetohidrodinamico y de particulas
de prueba de la interaccion del viento Solar
con Marte

La manera en que el viento Solar interactda con Marte es muy diferente a
como éste lo hace con la Tierra. Esto se debe principalmente a que Marte, a
diferencia de la Tierra, no posée un campo magnético global propio. A pesar
de este hecho, en Marte se forma una frontera magnética inducida debido a
la interaccién del viento solar con la iondsfera, formédndose también una onda
de choque al frente del planeta a una distancia mucho menor que en el caso
de nuestro planeta. La radiacién solar ioniza la atmdsfera superior de Marte
y parte de este material ionizado es asimilado por el viento solar. Los iones
asimilados por el viento solar forman distribuciones de haces de anillos en el
espacio de velocidades haciendo al plasma inestable, en algunos casos, para la
produccién de ondas ion ciclotrén, las cuales han sido medidas y reportadas en
trabajos observacionales.

Como segunda parte de este trabajo se presenta un estudio de esta interac-
cién, partiendo de las modificaciones realizadas a un cédigo numérico magne-
tohidrodinamico 3D utilizado para simular la interaccién viento Solar-Marte,
considerando diversas geometrias del campo magnético interplanetario y condi-
ciones tipicas del viento solar. Luego se muestran los resultados obtenidos con
las simulaciones, con una resolucién de ~ 200 km, comparando las caracteristi-
cas globales (posicién del la onda de choque, regién de apilamiento magnético,
formacién de la barrera magnética y la estructura de la cola) de la interaccién
VS-Marte con otros trabajos numéricos (las comparaciones fueron realizadas
principalmente con Tanaka 1993) y observaciones (ver Trotignon et al. 2006).
Encontramos que la posicién calculada de la onda de choque concuerda bas-
tante bien con los valores observacionales, y que la estructura de la cola y
choque tiene una alta dependencia en dngulo de Parker.

Finalmente presentamos un nuevo cdédigo de particulas que emplea la con-
figuracién electromagnética obtenida con ¢l estudio MHD para condiciones de
viento lento y un angulo de Parker de 57° para estudiar el posible crecimiento
de ondas debido a protones asimilados por el viento solar. Encontramos dis-
tribuciones de velocidades de los protones en el transterminador y en la cola
que podrian causar el crecimiento de ondas con frecuencias cercanas a la de ién
ciclotron, mostrando una correspondencia con las regiones donde este tipo de
ondas han sido observadas y reportadas por Brain et al. (2002). Encontramos
que para el caso de la distribucién en el transterminador el minimo de den-
sidad de particulas necesarias para producir un crecimiento de onda del tipo
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Resumen

mencionado es del 3.5 % de la densidad de particulas del viento solar en esa
regién, mientras que en la cola solo se necesita una densidad minima del 2 %
de la del viento solar.
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Abstract

Abstract

A stellar wind interacts with different objects that it encounters in its sys-
tem, and the type of interaction will depend on both, the objects characteristics
as well as on the stellar wind conditions. In this thesis we present two numerical
studies, one done with a hydrodynamic code, and the other with a magneto-
hydrodynamic code of the interaction of stellar winds with planets, as it is
explained bellow:

3D Hydrodynamic simulation of the exoplanet
HD 209458b

HD 209458b is a Jovian like planet orbiting around a star with characteristics
similar to the Sun, which has repeated transits across the stellar disk. The
orbital period is 3.5 days, with a mean distance to the star of 0.045 AU. The
peculiar characteristic of this system is that the planet shows a larger apparent
size when observed in Lyman « (1214-1217 A) than at optical wavelengths.
This discrepancy is thought to be due to the existence of an extended upper
atmosphere and/or a cometary wake. In this thesis we present 3D numerical
simulations of this system, and study the absorption produced by the extended
atmosphere. This “exosphere” is modeled as a wind outflowing from the planet
at the escape velocity (60 km s~!), which interacts with the stellar wind. Four
runs where carried out with planetary mass loss rates in the [1.5x 10717 — 1.5x
10~ ]Mgyr~! range. By comparing the Lyman « absorption predicted from the
models with the observations, we determine an M, = (1.8£0.4) x 10~ *Mgyr~!
value for the mass loss rate from HD 209458b (a value which is of course
dependent on the model assumptions, the error reflecting only the propagation
of the observational uncertainties). This mass loss rate is consistent with the
lower limit for M, (= 10'%g s™!) determined by Vidal-Madjar et al. (2003).




Abstract

Magnetohydrodynamic and Test particle study
of the Solar wind interaction with Mars

The solar wind interaction with Mars is very different to that of Earth
since Mars lacks a global magnetic field. Despite this fact, an induced magnetic
boundary is formed due to the interaction of the solar wind with the ionosphere,
and a bow shock forms ahead of the planet, much closer than in the case of
our planet. The solar radiation ionizes Mars upper atmosphere and later, due
to the dynamical interaction between the solar wind and the newly ionized
material, some ions are swept away from the planetary upper atmosphere, i.e.
picked up into the solar wind flow. These ions form ring-beam distributions in
velocity space making the plasma unstable to the generation of ion cyclotron
waves that have been previously reported.

As part of the thesis work we first present the modifications done to a 3D
MHD code employ to simulate the solar wind interaction with Mars for differ-
ent IMF geometries with nominal solar wind conditions. Secondly, we show the
results obtained with the MHD simulations with a resolution of ~ 200 km, com-
paring the global characteristics (bows hock position, magnetic pile up region,
magnetic barrier, and tail structure) of the SW-Mars interaction obtained with
other numerical works (numerical comparisons were done with Tanaka 1993)
and observations (see Trotignon et al. 2006). We found that the calculated
bows hock position agrees reasonably well with observed values, and that the
tail structure has a great dependence on the Parker angle. Last, we present
a new test particle code that employes the electromagnetic field configuration
obtained with the MHD study for nominal wind conditions to study possible
wave growth due to pick up protons. We found velocity distributions of pick
up protons in the terminator and tail that could cause wave growth of waves
with frequencies close to ion cyclotron frequencies, matching the regions where
these type of waves have been measured and reported by Brain et al. (2002).
We also find that the terminator distribution needs to have a density of pick
up ions above 3.5 percent of the solar wind density for wave growth, while the
distribution in the tail only needs to have a density above 2 percent of the solar
wind density for wave growth.
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Introduccion

El Sol es una estrella enana compuesta por ~ 90 % de hidrégeno, ~ 10 %
y ~ 0.1% de otros elementos. La atmdsfera del Sol se encuentra dividida en:
fotosfera, cromosfera y corona. La fotdsfera es la capa interna que tiene aprox-
imadamente unos 500 km de espesor. La cromdsfera se extiende a una altura
de 2500 km sobre la fotdsfera. Finalmente, se encuentra la corona, la cual se
extiende en el espacio interplanetario como consecuencia de las altas temper-
aturas del gas en la coron. Esta corona en expansion se conoce como viento
solar, el cual interactiia con los distintos objetos que encuentra en su camino
(planetas, cometas, asteroides, etc). El escape de los gases de la corona solar
ocurre cuando la temperatura de la corona es del orden de 10°K.

La produccion del viento solar, asi como el gran incremento de la temperatu-
ra en la coronoa solar son todavia una pregunta abierta . Un posible mecanismo
de aceleracion de material solar podria ser que a dicha temperatura casi la mi-
tad de los electrones tienen velocidades térmicas mayores a la velocidad de
escape gravitacional, mientras que menos de un 1% de los protones la tienen.
En principio esto produciria un exceso de cargas positivas pero, debido a los
campos eléctricos producidos, los protones son acelerados pudiendo escapar
(Parks 2004). Este proceso le permite al Sol mantener su neutralidad de carga.

Las velocidades de este flujo en expansién varfan entre los 300 y 1200 km s~*
a la altura de Marte. Existen dos tipos de vientos, el viento lento y el rapido. El
viento lento es originado en regiones fronterizas entre lineas de campo abiertas
y cerradas, y el segundo, el viento rapido, se origina en los hoyos coronales,
lejos de las fronteras donde se origina el viento lento (Riley et al. 2001). El
espacio entre el Sol y los planetas se encuentra inmerso en el campo magnético
interplanetario, el cudl tiene una magnitud de unos cuantos nano Teslas, a la
altura de la Tierra. Este valor es superior al que se obtendria extrapolando el
valor del campo dipolar del Sol, siguiendo una ley que va como r~3. La teoria
de fluidos magnetohidrodinamica postula que el campo magnético solar puede
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estar congelado al fluido!, y de esta manera ser transportado por éste.

choqgue de proa
Magnetosferaterrestre ‘:3/",
' linea de corriente
del viento solar
#%. “~ presion ionosferica
s . o«
presion del__ nkT
viento sola b= (
~__colamagnetica / barreramagnetica
linea de corriente o N
fnagnetopau&a P ‘R.‘\-\
@ (b) lineas de B

choque de proa

Figura 1: Figura tomada de Luhmann et al. (2004) que es un esquema de una
magnetosfera tipo terrestre (figura a), caracterizada por una regién donde dom-
ina el campo magnético planetario dentro de la magnetopausa, y magnetosfera
inducida tipo Marte o Venus (figura b) donde el obstéculo al viento solar se
debe a la existencia de la presién ionosferica

Debido a que la velocidad del viento solar a la altura de cualquier planeta
es mayor a la velocidad de las ondas compresivas del plasma solar, una onda de
choque se forma al frente de cada planeta. La onda de choque frena al fluido,
calentandolo y desviandolo. La capa de fluido deformado es conocida como la
magnetofunda. El tipo de interaccion que el viento solar tenga con los planetas
varia segun las caracteristicas de estos, y la distancia a la que se encuentra de la
estrella. El viento solar también varia segun la lejania del Sol afectando también
a la estructura del choque con el objeto encontrado. En la figura 1 se encuentra
ejemplificada la diferencia entre la interaccién del viento solar con un planeta
tipo Tierra, con campo magnético propio en contraste con la interacciéon con
un planeta tipo Venus o Marte, los cuales poseen ionosferas pero carecen de
campo magnético propio (o es muy tenue y localizado). En los casos como el

1Si se considera al viento solar como un fluido perfectamente conductor entonces el campo
magnético se encuentra acoplado al movimiento del fluido U de la siguiente manera 28 =

ot
V x (U x B)

2
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planeta Tierra, la magnetosfera, en general, protege la atmosfera planetaria,
pero pueden existir procesos de reconexion de lineas de campo magnético del
viento solar con el del planeta, vulnerando asi la protecciéon brindada por el
campo magnético planetario.

En esta tesis nos concentraremos en el segundo caso, es decir en la inter-
accion de vientos estelares con planetas con ionosfera y sin campo magnético
propio. Como resultado de esta interaccién, la atmésfera del planeta es erosion-
ada por el viento estelar. Un caso de erosion extrema es el del exoplaneta HD
209458b, el cual pertenece al grupo de los “Jupiter calientes”, porque posee
caracteristicas semejantes (tamano y masa) al planeta Jupiter, pero a diferen-
cia de éste, el exoplaneta se encuentra a una distancia de su estrella menor a
la del planeta Mercurio.

Ultimamente se han descubierto muchos exoplanetas?, principalmente por
el movimiento radial de la estrella (lo que produce corrimientos al rojo y al
azul del espectro estelar). Este “bamboleo” revela la existencia de un objeto
masivo, que tiene una orbita cercana a su estrella. Algunos de estos exoplanetas
producen transitos. Este es el caso del exoplaneta HD209458b. Este exoplaneta
fue elegido como objeto de estudio en esta tesis, porque su estrella posee car-
acteristicas muy similares al Sol, permitiéndonos inferir parte de la fisica que
no se puede medir debido a su lejania. Por otro lado, debido a su lejania, no
se conoce insitu la estructura del campo magnético. Este hecho justifica hacer
un primer estudio de caracter puramente hidrodinamico.

El trabajo presentado en esta tesis se encuentra dividido en tres partes.
La primera parte corresponde al estudio hidrodinamico de la interaccién del
viento de la estrella HD 209458 con el exoplaneta HD 209458b.

Después, en la segunda parte, se realiza un estudio magnetohidrodinamico
de la interaccién del viento solar con el planeta Marte. Para el caso de Marte,
existen mediciones insitu entre otras cosas del campo magnético del viento
solar, v se sabe que éste afecta de manera importante a la interaccion viento
solar-Marte, por lo que el rol del campo magnético no puede ser excluido del
andlisis. Entre las naves que han visitado Marte se encuentran: las Mariner,
la sonda Phobos 2, el Mars Global Surveyour (MGS) -la cuél confirmé la no
existencia de un campo magnético dipolar en Marte pero si la presencia de
campos magnéticos corticales localizados y tenues (Trotignon et al. 2006; Crider
2004; Acuna et al. 1998)-, siendo la misién més actual la del Mars Express
(MEX) -la cual ha servido para, entre otras cosas, determinar la composicién

2informacién de los exoplanetas descubiertos puede ser consultada en la siguiente pagi-
na:http://exoplanet.eu
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del flujo de escape en Marte y estimar la tasa de pérdida de masa de algunos de
los componentes de la atmdsfera (ver por ejemplo Carlsson et al. 2006; Kallio
et al. 2006)-.

Esta segunda parte se encuentra subdividida en varios capitulos. En el ca-
pitulo 2 se hace una breve introduccion al caso a estudiar, presentando algunos
de los trabajos tedricos realizados y caracterizando la region de interacciéon. En
el capitulo 3 se introduce, de manera breve, la teoria MHD junto con las car-
acteristicas principales de la herramienta numérica empleada. Posteriormente,
en el capitulo 4 se presentan los resultados numéricos, que son comparados con
otros estudios semejantes y modelos observacionales, con la idea de validar el
cédigo para estudios de este tipo. En el capitulo 5 utilizamos los resultados
obtenidos con el estudio magnetohidrodindmico para estudiar el crecimiento
de ondas electromagnéticas de baja frecuencia en algtinas regiones del medio
ambiente de Marte.

Por ultimo, en la tercera parte realizamos un breve recuento de los resulta-
dos obtenidos a lo largo de los trabajos presentados en las primera dos partes.




HD 209458b

HD 209458b es un exoplaneta con algunas caracteristicas parecidas al plan-
eta Jupiter que orbita una estrella muy parecida a nuestro Sol. Lo peculiar de
este exoplaneta es que transita por delante de su estrella madre, produciendo
de esta manera una baja periddica en la intensidad de luminosidad medida
desde la Tierra (ver figura 1.1), siendo el primer exoplaneta en ser descubierto
por esta técnica (Henry et al. 2000; Charbonneau et al. 2000). Una de las cosas
que llamé mucho la atencién es que el disco planetario que apenas produce
un ocultamiento de un 1.5 % en el éptico durante el transito, genere una baja
méaxima en la intensidad de un 15 % en Lyman o (1214-1217 A) dando la apari-
encia de un tamafno mayor que en longitudes de onda épticas. Este transito en
conjunto con mediciones de velocidad radial (ver Mazeh et al. 2000) proveé una
estimacion para el radio planetario de 1.4 ;,;,, una masa de 0.69M j,,, un semi-
eje mayor orbital de 0.047U A, una excentricidad de e = 0.07 (una 6rbita casi
circular) y una inclinacién de ¢ = 86.1° (ver figura 1.2) entre el eje orbital y
la linea de visién (Southworth et al. 2007, obtuvo ¢ = 86.67°). Charbonneau
et al. (2002) encontro evidencia de una atmoésfera, basdndose en mediciones de
absorcion en la linea Na D.

Este exoplaneta pertenece a la categoria conocida como “hot Jupiters”
(Jupiters calientes), debido a sus caracteristicas y la cercanfa a su estrella
madre. Schneider et al. (1998) predijo que un planeta con tales caracteristi-
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Capitulo 1. HD 209458b

cas deberia tener una exdésfera cometaria. Esta conjetura fué confirmada ob-
servacionalmente para el caso del exoplaneta HD 209458b por Vidal-Madjar
et al. (2003). Estos autores llevaron a cabo observaciones en la linea Lyman «
(1,215.67 A), encontrando una absorcién de 15 % (relativo al nivel del continuo)
durante el transito, revelando asi la existencia de una exdésfera extendida.

Vidal-Madjar et al. (2003) model6 la exdsfera de HD 209458b considerando
la interaccién del material evaporado del planeta con la radiacién de la estrella
madre.

Ellos construyeron una simulacion de particulas en dénde asumen que los
atomos de hidrogeno son influenciados por la presién de radiacion de la estrella,
dentro y fuera del limite del I6bulo de Roche . El movimiento de las particulas
tiene en cuenta la fuerza gravitatoria del planeta y de la estrella. El flujo de
escape y tiempo de vida de las particulas de hidrégeno neutro son tomadas co-
mo parametros libres en la simulacién que estos investigadores llevaron a cabo.
El tiempo de vida del hidrégeno neutro fué limitado a unas cuantas horas ya
que éste es ionizado por la alta radiacién estelar. Al flujo de escape le dan una
asimetria aparente, tal que la estructura de éste al escaparse de la atmosfera
planetaria sugiera la forma de una cola cometaria. Las particulas van desa-
pareciendo cuando se va cumpliendo el tiempo de vida de éstas. Debido a las
aproximaciones de este modelo (es decir, que el “viento planetario” consiste de
particulas que solo interactian con la radiacién y con el campo gravitacional),
la estructura cometaria que obtienen resulta ser independiente de la tasa de
pérdida de masa del planeta Mp. De manera correcta, la estructura cometaria
predicha por este modelo da el ~ 15% de cobertura necesaria para explicar la
absorcion observada en Lyman a durante el transito. Debido a que la forma
de la estructura cometaria es independiente del valor de la tasa de pérdida de
masa planetaria, todos los valores de Mp > 10'° g s7! (que son suficientemente
elevados para producir una estructura épticamente gruesa) son permitidos por
este modelo.

A continuacion se presenta un modelo alternativo al de Vidal-Madjar et al.
(2003) para la exdsfera cometaria que envuelve a HD 209458b. En el presente
modelo se asume que la estructura es dinamicamente similar a la cola iénica de
un cometa (ver por ejemplo Rauer et al. 1997). En otras palabras, se estudia
la interaccion entre el material que esta siendo fotoevaporado de la atmosfera

'El 16bulo de Roche se define como la ultima superficie equipotencial alrededor del planeta,
dénde la energfa potencial gravitacional es cero. Las particulas (o material atmosférico) que
se encuentran sobre el 16bulo de Roche y por encima de éste no estan bajo la influencia de
fuerzas gravitacionales del planeta, y por eso pueden escapar y ser asimiladas por el viento
Erkaev et al. (2007)
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planetaria con el viento estelar incidente. Esta interaccion produce una estruc-
tura cometaria con un tamano que crece a medida que crece el valor de la tasa
de pérdida de masa planetaria Mp. Por esta razon se produce una absorcién en
Lyman « del viento estelar incidente que puede servir para estimar el valor de
M,

Este modelo de la exdsfera cometaria se estudié a partir de simulaciones
hidrodindmicas en tres dimensiones (ver §1.1.1). Luego se utilizé la densidad y
la estructura de velocidad obtenida de la simulacion para calcular la tranfer-
encia radiativa en la linea Lyman « para obtener la absorcién total en Lyman
« como funcion del tiempo durante el transito de la estructura cometaria a
través del disco estelar (§1.1.2). Esta absorcién predicha es comparada con las
observaciones de Vidal-Madjar et al. (2003) con el fin de determinar el valor
de M, (§1.2). Los resultado de este modelo estan publicados en Schneiter et al.
(2007).




Capitulo 1. HD 209458b

1.1. Modelo de la exosfera cometaria

1.1.1. Simulacién numérica

Las simulaciones hidrodindamicas en 3D fueron llevadas a cabo con el cédigo
Yguzi-a (Raga et al. 2000). La versién del cédigo utilizada integra las ecua-
ciones de dinamica de gases junto con una ecuacién de adveccién para un
escalar pasivo. En su versién 3D hidrodinamica, este cdédigo emplea un esque-
ma euleriano para resolver las ecuaciones de conservacion del flujo de masa,
cantidad de movimiento, energia. Junto con ellas, integra ademas un conjunto
de ecuaciones para distintas especies atémicas/iénicas y moleculares. Las ecua-
ciones que resuelve el Yguazi-a (en el sistema cartesiano) se pueden escribir
de la siguiente manera:

oU OF 0G  OH

T g 1.1
ot " or oy | o (L)
donde:
U [E, pu, pv, pw, p, S| (1.2)
F = [u(E+ P),pu® + P, puv, puw, pu, niu, ...., nu (1.3)
G [v(E + P), puv, pv* + P, pvw, pv, nyv, ...., n,) (1.4)
H [w(E + P), puw, pyw, pw? + P, pw, nyw, ..., nw) (1.5)
S = [G-L,0,0,0,0,5,..., 5] (1.6)
con:
1
= §p(u2 +v® +w?®) + C,P (1.7)
P
= (— o) KT 1.
(= +ne) (1.8)
R
ne = ernr (1.9)
r=1
R
m o 2t Ml (1.10)

Zf:l Ty

En la ecuacién (1) U representa una magnitud fisica como puede ser la energia
E, la densidad p, los momentos (o flujos) en las direcciones x,y, z (pu, pv, pw),
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1.1. Modelo de la exdsfera cometaria

y las densidades numéricas por especie n,.. F,G y H son los momentos de U
en los tres ejes coordenados, mientras que S, es un término fuente. Las demas
variables tienen el significado usual.

Para el caso especifico del exoplaneta se incluyeron ambas, la fuerza gravi-
tatoria de la estrella y la del planeta. La existencia de estas fuerzas modifica las
ecuaciones asociadas a la energia y a los momentos en z, en y y en z. Aparecen
nuevos términos en el lado derecho de estas ecuaciones (términos fuentes), los
cuales estdn dados por las siguientes expresiones:

‘/zl' + V;,y + sz V;vxexo + V;Jyezo + szero

S(1) = —pGest 7 PG exo R (1.11)
S(2) = —R%;tx—RG]%‘Z“" (1.12)
S(3) — —R(;gsty_Rggf::y (1.13)
S0 - TR (11

(1.15)

donde p es la densidad, Teyo, Yewo, Zexo ¥ T, Y, Z SON posiciones con respecto
al centro del exoplaneta y al centro de la estrella respectivamente, V; son las
velocidades del fluido, G, v Ges SOn la constante gravitacional G multiplicada
por la masa del exoplaneta y la masa de la estrella, respectivamente.

El cédigo Yguazu ha demostrado ser robusto y versatil, y se ha empleado
para estudiar diversos escenarios astrofisicos (tales como jets -Masciadri et al.
(2002)-, remanentes de supernova -Velazquez et al. (2001, 2004)-, interaccién
multiple de vientos estelares -Velazquez et al. (2001)), explosiones de volcanes
(Raga et al. 2002) y para simular explosiones en plasmas de laboratorio (Ve-
lazquez et al. 2001).

El cddigo utiliza el algoritmo de separacion de vector de flujo (flux vector
splitting) (van Leer 1982) para el célculo de los flujos F, G, H de las distintas
magnitudes fisicas. Se empled una red adaptiva binaria de seis niveles con un
méximo de resolucién de 2.93 x 10* km. El dominio computacional utilizado
esde 6 x 107 km (0 0.4 U. A.), 1.5 x 10" km, y 6 x 107 km (en las direcciones
x, y, z, respectivamente)

En las simulaciones se pone una estrella que emite un viento isétropo, con
una tasa de pérdida de masa de 9.0 x 1074 M, afio™! (el cual corresponde a un
flujo de iones de 5.2 x 103¢ s71), en el centro del dominio computacional. Estos
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parametros son tipicos de una estrella GO V tal como HD 209458. Se introdujo
un planeta que orbita en el plano xz, en una trayectoria circular caracterizada
por un periodo de 3.52 dias y un radio de 0.045 UA, correspondientes a los
parametros orbitales obtenidos a partir de las observaciones de HD 209458b
(Mazeh et al. 2000).

Aqui no se resuelve el problema de la produccién de un viento de la su-
perficie irradiada del planeta (ver por ejemplo los trabajos de Tian et al.
(2005) y Preusse et al. (2005)), sino que se supone que el planeta eyecta un
viento isotropico con una velocidad terminal igual a la velocidad de escape
(60 km s7!) de la atmdésfera superior (la cual se asume tener el radio obser-
vado para HD 209458b R, = 9.4 x 10° cm). La tasa de pérdida de masa del
viento planetario se toma como un parametro libre, el cual varia en el intervalo
1.58 x [107Y — 107 ¥*]Mg afo™! (0 4.6 x [10%* — 10%%]iones s71).

Al suponer que el planeta eyecta un viento isotropico con la velocidad de
escape se elimina de la simulacién un problema complejo, la simulacién de
la fotoevaporacién de la atmosfera planetaria. Esta suposicién estd basada en
el hecho de que todo los modelos de produccion de vientos generan flujos de
escape con valores de la velocidad inicial del orden de la velocidad de escape.
Esto ultimo se puede ver, por ejemplo, en los modelos de produccion de un
viento de HD 209458b de Tian et al. (2005), quiénes obtienen un flujo de escape
con velocidad asintética que converge a un valor muy cercano a la velocidad
de escape a la altura de la superficie del planeta. En casos més cercanos, tales
como Marte, se ve que el flujo de escape de las particulas no es para nada
simétrico, ya que la cara del planeta que estd expuesta al Sol (lado dia) sufre
una mayor radiacién que la cara que esta bajo la sombra (lado noche). En
algunos simulaciones realizadas para el planeta Marte la asimetria tomada es
de hasta 90 % de emisién del lado dia contra el 10 % del lado noche. Para el
caso de HD209458b este efecto es probablemente mas complejo debido a la
corta distancia que existe en entre el planeta y la estrella.

Con el fin de reducir el tiempo de simulacion, la resoluciéon més alta de
la malla adaptativa fue confinada a regiones mas cercanas que cinco radios
planetarios (5R,), centrado en la posicién del planeta y regiones mas alla de
0.8R,(d6nde la méxima y la minima resolucién obtenida fueron 2.9 x 10* km
y 9.4 x 10° km, respectivamente). Esta posicién fue cambiando con el tiempo,
siguiendo la érbita del planeta alrededor de la estrella.

En las ecuaciones de momento y energia se incluyeron las fuerzas gravita-
cionales debido al planeta (con una masa M, = 0.69M,,, ) v la estrella (de
M, =1.01M,).
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1.1. Modelo de la exdsfera cometaria

Se realizaron cuatro corridas (etiquetadas en la figura 1.4 con M1, M2,
M3 y M4) con diferentes tasas de pérdida de masa: M, = 1.58 x 10~'"Mj
afio™!, 1.58 x 107 1M, afio™!, 7.5 x 107 My, afio™!, y 1.58 x 10~°M, afio~!
para cada modelo, respectivamente. El resto de los parametros utilizados fue
idéntico para todos los modelos.

1.1.2. Simulacién de la absorcién en Lyman «

A partir de la estratificacién de la densidad, velocidad y temperatura que
devuelve la simulacién realizada con el codigo Yguazi-a, se calcula la absorcion
en Lyman « que se obtendria durante el transito planetario frente al disco este-
lar, con las caracteristicas del sistema HD 209458. A continuacén explicaremos
como se realizé este calculo con mayor detalle.

Con la estratificacion obtenida para un tiempo dado de integracién (tiempo
suficientemente largo como para que la simulaciéon haya llegado a un estado
practicamente estacionario) se ubicé el dominio computacional en la posicién
correcta con respecto al plano del cielo (es decir a un angulo 7 = 86.67° entre
el eje orbital y la linea de visién) y luego se calculé la profundidad éptica:

T, = /TLH[O'Q(b(AV)dS7 (1.16)

para todas las lineas de visién, dénde la integral va desde la superficie de la
estrella hasta el borde del dominio computacional, ng; es la densidad numérica
del hidrégeno neutro, v es la frecuencia y Av = v — v es el desplazamiento del
centro de la linea, oy = 0.01105 cm? es la seccién eficaz de absorcién en Lyman
« en la linea central, s es la distancia medida a lo largo de la linea de vision y
o, es el perfil de Doppler dado por:

— mu 1/2 meAv2/2kT£
HAv) = (27r/<:T> ‘ v (1.17)

dénde mpy es la masa del proton, ¢ es la velocidad de la luz, k es la constante
de Boltzmann, T es la temperatura del gas, Av = v, — v, vr es la velocidad
del fluido a lo largo de la linea de vision, y v, = ¢Av /vy es la velocidad radial
asociada con el corrimiento de frecuencia Av del centro de linea vy.

Con el objetivo de poder determinar la absorcién en Lyman «, se supuso
que el viento estelar estd compuesto por particulas de hidrogeno completamente
ionizadas, de manera tal que el viento no contribuye a la absorcién (es decir que
para este material ny; = 0, ver la ecuacién 1.16), mientras que el viento plane-
tario (material de la exésfera que es barrido por el viento solar) estd compuesto
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por material completamente neutro, es decir ng; = p/(1.3my) (el valor 1.3 cor-
responde al peso molecular medio considerando que hay un 90 % de hidrégeno
y un 10 % de helio, es decir m = 0.9my + 0.1mpy, = 0.9m, + 0.4m, = 1.3m,,.
dénde my,,mg y mpg. son la masa del proton, hidrégeno y Helio, respectiva-
mente), dénde p es la densidad del gas. En la simulacién el material del planeta
fue diferenciado del material del viento solar mediante el uso de un escalar pa-
sivo, el cual es advectado por el fluido.

Se considerd que a cierta frecuencia el disco estelar emite una intensidad
especifica y uniforme I, ,, es decir se desprecia la variaciéon en la intensidad
del centro al extremo del disco estelar. Luego se calculé la intensidad vista por
un observador (I, = I, .e”™, con un espesor éptico 7, dado por la ecuacién
1.16). Finalmente, se llevé a cabo la integral de la intensidad sobre todo el
disco estelar (para el cual se supuso un radio fotosférico R, = 1.12R) para
simular la observacion en el cual el disco estelar no es resuelto.

Con el fin de calcular la disminucion de la densidad total debido a la absorb-
cion resultante de la presencia de la exdsfera planetaria se realizé el promedio
en frecuencia, obteniendo:

1/1, =

2
/ <e ™ >dv, (1.18)

Vo =1 Jy,
déonde < e™™ > es la absorcion promediada sobre el disco estelar, y v y v
son las frecuencias correspondientes a los limites del intervalo de velocidades
barrido [—320,200] km s~

Este proceso de promediar la absorcién sobre las frecuencias fue llevado
a cabo por Vidal-Madjar et al. (2003), tomando el cociente entre la emisién
(como funcién de la frecuencia) observada durante el transito y la “emisién
estelar” (es decir, la emisién observada cuando el planeta no transita frente
a la estrella), posteriormente integrado dentro de la banda de frecuencias que
incluye la linea Lyman «. Estos autores en realidad excluyeron una banda
de frecuencia dentro de la linea, la cual estaba contaminada por el Lyman «
geocoronal. Esto ultimo no fué necesario en los calculos presentado en este
trabajo.
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1.2. Resultados

Se realizaron simulaciones con cuatro tasas de pérdida de masa planetaria
diferentes, manteniendo el resto de los parametros identicos (ver §1.1). La figura
1.3 muestra todo el dominio computacional en el cual se puede ver el planeta
orbitando. Como resultado de la interaccién entre los vientos “planetario”y el
estelar, se forma una larga y curvada estela cometaria detrés del planeta. Esta
figura muestra una distribucion de densidad en escala logaritmica.

La figura 1.4 muestra vistas desde arriba del plano orbital de la distribucion
de densidad, a diferentes tiempos de integracion, asi como imagenes en Lyman
a del disco estelar (en el intervalo de frecuencia con un corrimiento Doppler, que
corresponde a velocidades radiales en el intervalo [—320,200] km s, desde el
centro de la linea de Lyman a;, ver §1.1). Estas imagenes del disco estelar fueron
generadas considerando que la linea de visién del observador esta inclinada un
angulo i = 86.67° con respecto al eje orbital de HD 209458b (ver figura 1.2).

El panel de abajo de la figura 1.4 muestra la intensidad /I, integrada
sobre todo el disco estelar (dénde I, es la intensidad estelar intrinseca, ver
ecuacién 1.18) como funcién del tiempo durante el transito. En esta grafica,
t = 0 corresponde al tiempo inicial de contacto del disco planetario con el disco
estelar. Esta curva de luz en Lyman « muestra la relacion entre la absorciéon y
la tasa de pérdida de masa planetaria, donde se observa que se produce mayor
absorcién con el crecimiento de la tasa de pérdida de masa planetaria.

A partir de las curvas de luz obtenidas de los resultados de las simulaciones
(ver figura 1.4), se determiné la intensidad minima (I/1,)m, v la absorcién
maxima A = 1 —(I/1,)min. Luego se graficé la méxima absorcién como funcién
de la tasa de pérdida de masa Mp mostrada en la figura 1.5.

De la figura 1.5 se puede observar que del modelo con tasa de pérdida
de masa Mp = 1.58 x 1071°M, afio™! se obtiene una absorcién en Lyman
a de = 15%, tal como fue observado por Vidal-Madjar et al. (2003) para
HD209458b. En realidad, si se lleva a cabo una interpolacién entre los valores de
absorcién obtenidos por Vidal-Madjar et al. (2003) y los obtenidos en el modelo
presentado en este trabajo, los obtenidos por estos autores corresponderian a
una tasa de pérdida de masa en el intervalo M, = (1.8 +0.4) x 10~'M, afio™"
o M, = (1.1 £0.3) x 10'° g s~1. Valores mas altos o mas bajos de M, dan
valores de absorciéon que son inconsistentes con las observaciones.
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1.3. Discusién y conclusiones

En esta parte del trabajo se presentaron resultados obtenidos a partir de
simulaciones hidrodinamicas 3D de la interaccion entre material que abandona
la atmdsfera de un exoplaneta tipo “Jupiter caliente” (hot Jupiter) y el viento
estelar emitido por su estrella madre con caracteristicas muy parecidas a nue-
stro Sol (ver tabla 1.1). Los pardmetros planetarios utilizados corresponden al
exoplaneta HD 209458b (ver tabla 1.2).

Los parametros orbitales y las propiedades del viento estelar fueron fijados
a partir de observaciones previas. Ademas, se supuso que el exoplaneta produce
un viento isétropo, viento fotoevaporado, el cual es eyectado con la velocidad
de escape (con un valor de 60 km s™!). Posteriormente se llevaron a cabo cuatro
simulaciones con diferentes valores para la tasa de pérdida de masa planetaria
M,

A partir de las estratificaciones de densidad, temperatura y velocidad obtenidas
de las simulaciones, se determiné la absorciéon en Lyman « de la estructura
cometaria transitando por delante de su estrella, llevando a cabo integraciones
sobre el disco planetario y en el intervalo de frecuencias ya mencionado, con el
fin de simular la absorcién observada para HD209458b por Vidal-Madjar et al.
(2003).

Una comparacién de la absorcién predicha con el pico de absorcién de
(15 + 4) % observado en Lyman a para HD209458b (ver Fig 1.5), da un

Cuadro 1.1: Pardmetros obtenidos de (Mazeh et al. 2000)

Propiedades de la estrella HD 209458
Ter(K) M(Mg) d(pc) L(Lsy) Edad (Ganos) P,y (dias)
6000 £50 1.1+£0.1 47.1 1.61 1-6 144402

Cuadro 1.2: Pardmetros obtenidos de (Mazeh et al. 2000)

Parametros del exoplaneta HD 209458b
Inclinacion (deg) Masa (My,,) Radio (Ry,,) Densidad (g/cm™3)

86.1£1.6 0.69 £0.05 1.40 £0.17 0.31 £0.07
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intervalo admisible para la tasa de pérdida de masa planetaria de Mp =
(1.8 + 0.4) x 107'M, anos™! (valores menores o mayores de absorcién son
producidos por los modelos con menor o mayor valor de Mp). Esta determi-
nacién de M, es consistente con el limite inferior de la tasa de pérdida de
masa del planeta determinada por Vidal-Madjar et al. (2003). En un trabajo
reciente, Ben-Jaffel (2008), publicaron una absorcién menor (8.9 +2.1%) a la
encontrada por Vidal-Madjar et al. (2003), argumentando que no hay signos
de evaporacién. Ehrenreich et al. (2008) realizaron nuevas mediciones en el in-
tervalo de longitud de onda tomado por Ben-Jaffel (2007) obteniendo valores
de absorcién menores, compatibles con los publicados por Ben-Jaffel (2007), lo
que lo llevo a la conclusion de que si hay evaporacion y de que la diferencia en
los resultados se debe a los distintos intervalos de longitudes de onda barridos,
asi como al flujo de referencia utilizado para la medicién de la profundidad de
absorcién para corregir la variacién intrinseca en el flujo estelar.

El hecho de que los modelos presentados en este trabajo no permita que
Mp > 2.2 x 107¥M,, afio! tiene implicaciones interesantes que se discutirdn
a continuacién. Hubbard et al. (2007) estudié las implicaciones que tienen
diversos modelos para el escape de masa de exoplanetas altamente irradiados.
Los modelos que producen mayor tasa de pérdida de masa (ver por ejemplo
Baraffe et al. 2004) implicarfan que una parte sustancial de la masa de un
exoplaneta gigante migrando orbitalmente, seria perdida antes de llegar al radio
orbital de HD 209458b.

El valor de Mp que se hall6 en el presente trabajo no es consistente con estos
modelos de alta tasa de pérdida de masa. Sin embargo, estd de acuerdo con
el escenario en el cual el exoplaneta HD 209458b ha migrado hacia la estrella
para convertirse en un “Jupiter caliente” (“hot Jupiter”) sin haber perdido una
parte sustancial de su masa original (ver Hubbard et al. 2007).

Este resultado, por supuesto, depende de la pregunta de si una simulacién
con las simplificaciones mencionadas es vélida y/o apropiada para modelar la
exésfera de HD 209458b. Los errores dados en la determinacién de M, tan
solo representan los errores observacionales y no consideran la incertidumbre
que surge de las aproximaciones realizadas para llevar a cabo el calculo de
estos modelos. Por ejemplo, estudios de fenémenos dentro de nuestro sistema
solar han demostrado que el campo magnético juega un papel muy importante
y agrega mayor complejidad a la interacciéon que tiene el viento solar con un
planeta. Basados en el hecho de que la estrella HD 209458, es muy similar al Sol,
se puede inferir que tiene un campo magnético propio, que puede ser muy fuerte
y de estructura compleja. La existencia de la larga cola cometaria sugiere que
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el exoplaneta HD 209458b no tiene un campo magnético global significativo, ya
que si lo tuviera, éste protegeria con mayor eficiencia la atmosfera planetaria,
asemejandose a la interaccién del viento solar con los planetas Marte, Venus
y cometas de nuestro sistema solar. Por otro lado, si el planeta tuviera un
campo magnético intrinseco, se podrian producir fenémenos diversos como la
reconexién de éste con el campo magnético estelar. Ben-Jaffel (2008) hace una
comparacion con lo que ocurre en la interaccion del viento solar con el planeta
Jupiter y sus satélites. El dice que la inyeccién de energia en las regiones polares
podria jugar un papel importante en la estructura de la atmosfera superior de
HD 209458b, al recibir éste una radiaciéon bastante mayor que Jupiter y sus
lunas, debido a la cercania con su estrella madre. La alta radiacién estelar ioniza
la atmésfera superior y los iones planetarios son arrancados de la atmdsfera
y acelerados en la direccion de propagaciéon del fluido. Este efecto, mas la
probable existencia de un campo magnético global (de la estrella) podrian
tener efectos importantes en la definicion de la forma de la cola del exoplaneta.

En las simulaciones presentadas aqui, no sélo se despreciaron los efectos
de magnetizacion del viento estelar, sino que también se han despreciado los
efectos de la presion de radiacién (la cudl es la responsable de la formacién de
la cola cometaria que sigue a HD 209458b en el modelo de Vidal-Madjar et al.
(2003)) y el efecto de fotoionizacién del viento planetario. Por consiguiente
también se ha despreciado la asimetria dia-noche que se daria en la produccién
de iones por efectos de la radiacién estelar. Por 1ltimo, idealmente uno querria
tener un modelo donde la produccion del viento planetario fotoevaporado fuera
tratado de manera autoconsistente. En definitiva, para poder llegar a un modelo
que pueda darnos el valor real de la tasa de pérdida de masa de HD 209458b se
necesitan modelos bastante méas detallados que el que se present6 hasta ahora,
pero el calculo presentado nos sirve para poner una cota superior a la tasa de
pérdida de masa M,
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1.3. Discusion y conclusiones

Estrella

Curva de luminosidad

dt =tiempo de paso del diametro

Figura 1.1: Esquema de curva de luminosidad durante el transito.

observer

Figura 1.2: Esquema de lo que veria un observador desde la tierra y cual es el
angulo que forma i con respecto a ese observador.
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Capitulo 1. HD 209458b
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Log of density [g cm™®]

Figura 1.3: Imagen 3D de la estratificacion de la densidad para el modelo
M2 (ver seccién 1.1.1). La distribucién logaritmica de la distribucién de la
densidad estd dada en g cm™ por la barra que se muestra en la parte inferior
de la imagen. En esta imagen se puede observar la formacién de una larga estela
curvada por los efectos de rotacion y la fuerza gravitacional de la estrella madre.
La longitud de la cola es del orden de ~ 107km.
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1.3. Discusion y conclusiones

Figura 1.4: Panel superior: a la
derecha, muestra de la vista supe-
rior del plano orbital, con el obser-
observer——— vador posicionado a la derecha (la
linea de visién estd indicada con la
flecha). Cuatro posiciones fueron es-
cogidas correspondiendo a los tiem-
pos cuando el disco planetario en-
tra en contacto por primera vez, un
tiempo intermedio, el iltimo contac-
to con el disco estelar y por tlti-
mo cuando el planeta se encuentra a
un radio estelar del disco estelar, re-
spectivamente. A la izquierda se ven
iméagenes del disco estelar eclipsado
por el exoplaneta para los tiempos
correspondientes a los tiempos de la
parte de la derecha del panel. Pan-
el inferior: intensidad simulada en
Lyman « como funcién del tiempo
para todos los modelos, producido
por el transito del planeta a través
del disco estelar (ver texto). El mod-
elo M1 muestra una absorcién des-
preciable, menor a un 1%, mientras
que el modelo M4 produce un maxi-
mo de absorcién de ~ 40%. Las
cuatro lineas verticales correspon-
den a los tiempos de las imégenes
5 10 15 mostradas en el panel superior de la
time [hours] ﬁgura.
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Figura 1.5: Maximo de la absorcién en Lyman « (obtenida con los valores
maximos de absorcién en las intensidades en Lyman « dependientes del tiem-
po mostradas en la figura 1.4) cémo funcién de la tasa de pérdida de masa
planetaria (ver discusién en la seccién 1.1.2)
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Interaccion del viento solar con Marte

2.1. Introduccién

2.1.1. Antecedentes:

Todas las estrellas emiten particulas cargadas a altas velocidades. Estas
particulas constituyen lo que se denomina viento estelar. Nuestro Sol no es la
excepcién, aunque en su caso lo llamamos viento solar (VS). Las particulas del
VS se mueven a velocidades del orden de 500 km s~! (promedio) y densidades
tipicas del orden de 10 particulas cm =3 a la altura de la 6rbita terrestre. Este VS
se propaga por el medio interplanetario e interactia con los diferentes cuerpos
celestes que conforman nuestro sistema planetario.

Esta interaccién va a poseer un caracter distinto si el VS encuentra a su
paso un planeta que posee o no un campo magnético. En el caso de que se
trate de un planeta sin campo magnético, el VS puede interactuar directamente
con el planeta (cuando este no posee atmdsfera, como es el caso de la Luna)
o colisiona con su ionésfera y atmésfera (siendo ejemplos los casos de Venus,
Marte y Titan). El caso de Titdn es un poco distinto al de Marte y Venus, ya que
éste, a veces, se encuentra dentro de la magnetésfera de Saturno, interactuando
entonces con el plasma magnetosférico y no con el VS. Cuando el planeta en
cuestién posee un campo magnético importante, la situacion es otra, ya que el
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Capitulo 2. Interaccion del viento solar con Marte

VS interactia con el campo del planeta, formédndose una magnetdsfera. Este
es el caso de nuestro planeta y uno de los efectos observables son las auroras
boreales, que se producen cuando las particulas cargadas del VS interactian
con el campo magnético terrestre. Como ejemplos de estudios previos podemos
citar los trabajos de Harnett y Winglee (2002) (para el caso de la Luna); Crider
(2004); Vignes et al. (2000); Liu et al. (1999a); Ma et al. (2004a); Cloutier et al.
(1999) (para el caso de Marte); y finalmente Ledvina y Cravens (1998) (para
el caso de Titén).

El estudio de la interaccion de particulas solares con los cuerpos celestes
de nuestro sistema solar inicié desde antes del advenimiento de la era espacial
(Spreiter y Stahara 1992). Sin embargo, luego del lanzamiento del Sputnik
(1957), las distintas sondas enviadas a explorar nuestro sistema solar (misiones
Venera, Mariner, Pioneer 10 y 11, Voyager 1 y 2, Cassini-Huygens, Mars Global
Surveyor (MGS) y Pioneer Venus Orbiter (PVO), entre otras) nos han brindado
valiosos datos, con los cudles se ha podido refinar los modelos tedricos.

onda de choque

region de apilamiento
magnetico

hoja de plasma

ionopausa

Figura 2.1: Esquema de la region de interaccion del viento solar con un planeta
sin campo magnético propio
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2.1. Introduccién

En la figura (2.1) estd esquematizada la interaccién del VS con un planeta
sin campo magnético. El planeta se comporta como un obstaculo y corriente
arriba del mismo (el VS se mueve de izquierda a derecha) se forma una onda
de choque llamada choque de proa (“bow shock”), la cual frena y desvia el
flujo alrededor del planeta. En el caso de planetas sin campo magnético este
obstéculo se debe al propio planeta mas su iondsfera (Russell y Vaisberg 1983;
Luhmann 1986). El flujo del VS comprimido y subsénico recibe el nombre de
magnetofunda y es basicamente VS procesado por el choque de proa. El choque
de proa también comprime al campo magnético del VS y las lineas magnéticas
son deformadas dentro de la magnetofunda, debido a que la ionosfera se com-
porta como un conductor.

Los iones ionosféricos se forman debido a dos procesos: uno por excitacién
colisional y el otro se debe a la fotoionizacion, la que se produce en las regiones
del lado didel planeta. El limite entre el lado dia y el lado noche es conocido
terminador. Entre el VS barrido y la iondsfera se genera una superficie limite o
barrera magnética, producida por el apilamiento del campo magnético alrede-
dor del planeta. Esta barrera magnética también se llama magnetopausa, la
cudl, si coincide con la ionopausa, separa el plasma del VS, compuesto por
iones H', del plasma planetario, compuesto por lo general de iones pesados
(principalemnte O y O3 ). Dependiendo de las condiciones del VS (las cuales
varian de acuerdo al ciclo solar), parte del material presente en las capas su-
periores de las ionosfera son barridas hacia el lado noche déandole una forma
cometaria a la iondsfera. Algunos de los iones escapan de la iondsfera con-
tribuyendo a la formacién de la cola magnética, la cual se localiza detras del
planeta, en direccién contraria al Sol. Algunos de los estudios realizados se
concentran en analizar esta regién, midiendo el flujo de escape de los iones
planetarios (ver por ejemplo Liu et al. (1999b), Ma et al. (2002)) y para el
caso especifico de Marte, también se estudia la asimetria observada en la cola
(por ejemplo Harnett y Winglee (2005) estudian la asimetria producida en la
cola debido a la existencia de un campo mangético cortical.). En todo este
tratamiento, se considera que las lineas de campo magnético estan congeladas
al fluido.
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Capitulo 2. Interaccion del viento solar con Marte

2.1.2. Métodos numéricos empleados para este tipo de

interaccion

La metodologia empleada en el modelaje computacional de la interaccién

del VS con planetas consiste en cuatro elementos (Spreiter y Stahara 1992).
Estos son:

modelo matematico de la fisica relevante

introduccion de aproximaciones del modelo anterior, para simplificar sus
soluciones, haciéndolas mas manejables

a partir de los modelos simplificados, obtener soluciones por medio de
simulaciones numéricas

comparacién de los resultados numéricos con otros modelos tedricos y
fundamentalmente con datos observacionales

Existen diversos métodos numéricos utilizados para abordar el estudio de

la interaccién del VS con planetas, los cuales se enfocan en diversos fenémenos
fisicos que se quieren describir. Estos modelos son:

= Modelos de particulas y campos: dado que el VS se encuentra constituido

por particulas cargadas, este es un estudio logico de llevar a cabo. Sin
embargo se necesita conocer un nimero muy grande de variables para
poder aplicar el método, lo que lo hace por el momento prohibitivo pues
se necesita mucho tiempo de cdlculo para realizarlo (Hockney y Eastwood
1988).

Modelos basados en la teoria cinética: estos modelos son un caso inter-
medio entre un tratamiento puramente de particulas y uno basado en
dinamica de fluidos. Sus ecuaciones basicas son la funcién de distribu-
cién de velocidades, la variacién de ésta con el tiempo y las ecuaciones
asociadas del electromagnetismo. Este formalismo también requiere mu-
chos recursos computacionales. Los modelos cinéticos resultan ttiles para
describir rasgos locales de la interaccién VS-planetas y entender mas so-
bre la microfisica de plasmas espaciales. Hasta el momento no existe un
modelo “cinético” que dé una descripcién global de este tipo de interac-
cién.
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2.1. Introduccién

= Modelos magnetohidrodindamicos: estos modelos permiten describir las
caracteristicas principales de como el VS interactiia con un planeta, y
se basa en la aplicacién de la teorfa magnetohidrodindmica (MHD). Las
ecuaciones basicas son las ecuaciones de conservacién de masa, momen-
to y otras relaciones auxiliares para un plasma de una componente (ver
por ejemplo Jeffrey y Taniuti (1964), Ferraro y Plumpton (1966)). Con
la teoria MHD ha sido posible desarrollar modelos globales para la in-
teraccién del VS con diversos planetas (Dryer y Faye-Peterson (1966)).
Para el caso de planetas con campo magnético, estos modelos han si-
do desarrollados con ciertas aproximaciones como el considerar que el
campo magnético esta alineado con el flujo. Gracias al empleo de simu-
laciones numéricas, esta hipotesis pudo ser relajada. Un estudio de este
tipo fue realizado por Ledvina y Cravens (1998) para el caso de la lu-
na de Saturno, Titdan. En estos iltimos anos han surgido modelos MHD
multi-componentes, los cuales se basa en ecuaciones de conservacion para
cada constituyente tales como protones, electrones, iones, etc. Reciente-
mente, y motivado por la llegada de la sonda Cassini a Saturno, Ma et al.
(2004c) llevaron a cabo una simulacién MHD en 3D de los alrededores de
Titan, en donde modelaron la iondsfera de este satélite como si estuviese
compuesta por 10 especies neutras y 7 ionizadas, con el fin de predecir
los resultados que la Cassini obtendria. Para el caso de la interaccion VS-
Marte también hay una variedad de estudios magnetohidrodindmico con
cédigos con uno y varios fluidos, que estudian por ejemplo la variacion
de la iondsfera para distintas condiciones del VS (Bougher y Shinagawa
1998), los cambios en la estructura del choque en diversas regiones (Liu
et al. 1999b), estimaciénes del flujo de escape y el papel de la corona en
en la posicién de la onda de choque (Ma et al. 2002), la asimetria gener-
ada en la cola magnética debido a la existencia de un campo magnético
cortical (Ma et al. 2004b; Harnett y Winglee 2005) entre otros.

= Modelos de dinamica de gases con campo magnético convectivo: este
modelo fue desarrollado por Spreiter et al. (1966), como una aproximacién
al modelo magnetohidrodinamico sin disipacién, para ser aplicado a la
interaccion del VS con la Tierra.

= Modelos hibridos: combina una descripcién general relacionada con dindmi-
ca de fluidos (0 modelos de dindmica de gases) y particulas. Este tipo de
estudios sirven para estudiar otros aspectos que no se pueden ver con
los estudios MHD. Para el caso de Venus existen trabajos realizados por

29



Capitulo 2. Interaccion del viento solar con Marte

Luhmann et al. (1985) y Phillips et al. (1987), donde estudian las trayec-
torias de iones de oxigeno originados en la atmédsfera planetaria que se
mueven, a través de las lineas de campo magnético obtenidas en un mode-
lo de dinamica de gases, en la region de la magnetofunda. Un trabajo més
reciente, y un tanto diferente, es el de Kallio y Janhunen (2002), donde
utilizan un modelos hibrido que tratan a los electrones como fluido y a
los iones como particulas para investigar el flujo de escape en Marte. Este
tipo de estudios permite estudiar los procesos de asimilacion de iones por
el VS y las asimetrias generadas en la cola.

2.2. Caracteristicas de la interaccion VS-Marte

Como se mencioné arriba, el VS interactiia de distinta manera con los
planetas que encuentra en su camino, dependiendo de si éstos poseen o no
campo magnético propio y/o ionosfera. El planeta Marte es un planeta que
aparentemente no posee un campo magnético global. Tedricamente su caso es
semejante al del planeta Venus, pero se ven ciertas diferencias entre ambos,
especialmente porque Marte es més pequeno y posee una atmosfera mas tenue
que la de Venus. Otra diferencia es que Marte posee un campo magnético
cortical.

Modelos numéricos han sido desarrollados desde tiempo atras para el estudio y
comparacion de la interaccion del viento solar con planetas, y a medida que las
computadoras han ido mejorando, la resolucion de las simulaciones se ha ido
incrementando. Estos dltimos anos se han hecho diversos estudios para analizar
diferentes aspectos de la interaccion viento solar-Marte. Algunas de las carac-
teristicas estudiadas a través de modelos numéricos son los efectos de la presion
que ejerce el viento solar sobre la iondsfera durante los distintas fases del ciclo
solar (Bougher y Shinagawa 1998). Bougher y Shinagawa (1998) utilizaron un
cédigo numérico magnetohidrodindmico 2D axisimétrico para revisar el efecto
del viento sobre la estructura de la ionopausa para distintas fases del ciclo solar.
Ellos encontraron que para el caso de alta presién (debido a actividad solar),
es decir Pyg > P;, donde Py g es la presion dinamica que ejerce el viento solar
sobre la ionosfera, y P; es la presion térmica de la ionosfera de Marte, que el
choque de proa se forma a 1.4R,;, que es aproximadamente la distancia obser-
vada. Shinagawa (1998) también encuentra que se forma una ionopausa a unos
170 km de la superficie del planeta en la regién dia, aumentando su distan-
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2.2. Caracteristicas de la interaccion VS-Marte

cia rapidamente a medida que el dngulo SZA (solar zenith angle') aumenta.
Para el caso de viento quieto (Pys < P;) la ionopausa se forma a 180km de
la superficie de Marte. El modelo MHD 2D de Shinagawa (1998) muestra que
siempre se forma una ionopausa en el lado dia de Marte para pardmetros del
viento solar realistas, lo cual difiere de las observaciones de las naves Mariner
y Viking, las cudles no han observado la existencia de una ionopausa en el
planeta Marte.

Segun estudios mds recientes (Pérez-de Tejada 2007), para el caso de Marte
no se puede decir que existe una ionopausa propiamente dicha, debido a que la
presiéon del plasma solar, especialmente el término debido a la presién hidrodinami-
ca pV'2, es mayor a la presién de la ionésfera, nkT', lo cual produce que el viento
penetre y se mezcle en la parte superior de la iondsfera, haciendo asi que no ex-
ista una ionopausa marcada. Como una consecuencia de esto, parte del campo
magnético del viento solar también penetra en la iondsfera.

Liu (1999) realizé un estudio magnetohidrodindmico en 3D, incorporando
dos tipos de iones O; y Hy, (Los subindices s y p son utilizados para diferen-
ciar los iones planetarios de los del viento.). El cédigo que utiliza posee una
malla adaptiva, permitiendo una resolucién de hasta 53 km para las celdas
maés pequenas (Liu et al. 1999a). Para los iones O; , ellos utilizaron una tasa de
ionizacién de 7.3 x 1077571, correspondiente a la fotoionizacién, y una tasa de
pérdida, debido a la recombinacién disociativa, de 7.38 x 10~ 8e¢m=3s~!. Tanto
Liu (1999) como Shinagawa (1998) no estudian el efecto del campo cortical en
la interaccién VS-Marte. El estudio de Liu (1999) se asemeja al de Shinagawa
(1998) ya que también investigan el efecto del viento nominal y viento qui-
eto sobre la ionosfera. Mas especificamente, este ultimo trabajo investiga las
posiciones de la onda de choque, de la frontera de apilamiento magnético y la
posicién de la ionopausa en el lado dia y en el terminador, asi como las carac-
teristicas de la cola magnética. Ellos encuentran que existe un flujo de escape
de OQ; = 2.7 x 10%°s7!, el cudl es comparable a las mediciones obtenidas con
la sonda Phobos 2. También encuentran que la direccién del campo magnético
interplanetario (CMI) controla las caracteristicas de la cola magnética. La in-
clinacion del CMI genera una asimetria en el flujo de escape.

Kallio y Janhunen (2002) realiza una investigacién un tanto distinta a las
mencionadas anteriormente. En este trabajo utilizan un cédigo hibrido, donde
los electrones son tratados como un fluido y los iones Hf y O; como particulas,
que les permite investigar otros aspectos de la interaccién VS-Marte. En este
cddigo se utiliza una malla ciibica, con distintos niveles de refinamiento. La red

'El SZ A es un 4ngulo que vale 0° en la direccién del planeta al Sol y 90° en el terminador.
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Capitulo 2. Interaccion del viento solar con Marte

mas fina, posee una resolucién de aproximadamente 0.05R;, la resolucion de la
red intermedia es de 0.1R,; vy las més grande es de 0.2R;;. El modelo incluye
un obstaculo a 207 km sobre la superficie del planeta, donde una condicion
de absorcién es impuesta, en la cual los iones H™ y O son extraidos de la
simulacion si éstos alcanzan la frontera del obstaculo. Los iones planetarios se
forman en dos fuentes, la corona neutra y la iondsfera. La fuente ionosférica es
simulada a través de la emisién de O de la frontera del obstaculo imitando la
parte superior de la iondsfera en el modelo hibrido. La tasa de emisién utilizada
corresponde al flujo térmico de un plasma a una temperatura de T= 10eV. Se
asume que el 90 % de los iones son emitidos del lado dia, mientras que el restante
10 % son emitidos del lado noche. La otra fuente de produccién de iones O es
la corona neutra, que es incorporada a través de una funcién exponencial con
una escala caracteristica de altura de 1100 km. Las tasas de ionizacién para
ambas fuentes son parametros de entrada.

Algunos de los aspectos estudiados con este modelo fueron el escape y la
distribucion de iones, asi como la tasa de pérdida de masa del planeta. También
estudiaron las asimetrias relacionadas con el efecto del radio de giro de los iones
y la diferencia entre el movimiento de los protones del viento solar y los iones
planetarios.

En Ma et al (2002) utilizan un cédigo MHD 3D para investigar el caso VS-
Marte. A diferencia de los mencionados anteriormente, en este trabajo estudian,
entre otras cosas, el efecto del campo cortical en la interaccién VS-planeta. El
campo cortical fue incluido en el cédigo a través de una funcién potencial
con expansion de armoénicos esféricos de orden igual a 60, el cudl reproduce
el campo magnético cortical observado en el planeta Marte. Otros aspectos
estudiados fueron el flujo transterminador y el flujo de escape, para viento
nominal, viento con presion alta y viento con presién baja, comparando datos
observacionales de las sondas Phobos 2, MGS y Vikings, con los obtenidos
a través de la simulacion. También investigaron el papel que juega la corona
de oxigeno con respecto a la posicion de la onda de choque y la posicién de
la ionopausa para un viento nominal. Tres tipos de iones fueron considerados
en este trabajo, HY, O y O*, uno que representa el viento solar y dos que
representan las especies mayoritarias en la ionosfera planetaria. Las tasas de
ionizacién que utilizaron fueron 7.3 x 107 y 7.73 x 10~ "s~! para CO, y O,
respectivamente. Estas tasas de ionizacién fueron multiplicadas por cos(SZA)
en la zona dia, y se asumid que no hay ionizacién en la zona noche. Este codigo
utilizé coordenadas cartesianas, obteniendo una resolucién de unos 53 km para
la red mas fina (red adaptativa), dejando para el futuro un cambio de tipo de
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coordenadas para obtener mayor resolucion espacial en regiones cercanas a la
frontera interna.

En este trabajo encontraron que la corona de oxigeno no tiene efectos sig-
nificativos sobre la posicién de la onda de choque y la ionopausa. También
obtuvieron, ignorando el campo magnético cortical, que los flujos de escape y
transterminador calculados son consistentes con los medidos por las sondas es-
paciales. Con respecto al estudio del efecto del campo cortical en la estructura
de la ionosfera planetaria, descubrieron que estos campos no causan mayor
distorsién en la onda de choque, pero si tuvieron un efecto importante dentro
de la magnetofunda y algun efecto en la posicion de la ionopausa. Ellos en-
contraron que la existencia de estos campos corticales causa una disminucion
en los flujos, aunque los resultados siguen estando cercanos a las mediciones
realizadas.

Un estudio similar al anteriormente mencionado fue realizado por Ma et al
(2004), con resolucién mejorada. Esto lo lograron gracias al cambio de tipo de
coordenadas utilizadas por el codigo 3D-MHD, reemplazando las coordenadas
cartesianas por esféricas. Esto les permitié obtener una resoluciéon de hasta
aproximadamente 10 km para la red mas fina. El nimero de especies ttilizado
tambien se incrementé, incorporando CO3 a los cdlculos.

A diferencia del estudio anterior (Ma et al. 2004c), Ma et al. (2004a) uti-
liza tasas de ionizacién para las cuatro especies correspondientes al maximo y
minimo del ciclo solar. Otra diferencia con la versiéon del cédigo anterior, es
que ellos consideran que la ionizacion en el lado noche no es cero, sino que
asumen que es 1.0 x 1077 veces més baja que en el lado dia. Dos coeficientes
de absorcién, 2.6 y 1.5 x 10~7em? para CO, y O, fueron incorporados en el
lado dia, respectivamente, asi como el cos(SZA) para las cuatro especies.

En este estudio encontraron que utilizando los pardametros conocidos corre-
spondientes a las condiciones del minimo del ciclo solar, los resultados tedricos
concuerdan bastante bien con las observaciones del Viking I. L.o mismo ocurre
si se utilizan los parametros correspondientes al maximo del ciclo solar, pero
en este caso los resultados tedricos son comparables con las observaciones real-
izadas por el MGS. Otro resultado interesante es que la posicion de la onda de
choque depende de la orientacién del campo magnético interplanetario (IMF),
ciclo solar, y posicion subsolar. Los flujos transterminadores y de escape cal-
culados son significativamente menores a los que ellos obtuvieron en Ma et al
(2002).

Finalmente, Harnett y Winglee (2002) utilizaron un cédigo 3D MHD no
ideal de un solo fluido, para investigar las asimetrias en la cola magnética de
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Marte, causadas por las anomalias magnéticas, las cuales fueron simuladas a
través de la incorporacién de una funcién potencial consistente en un desar-
rollo en armonicos esféricos de 90 términos. Las simulaciones se realizaron con
las anomalias apuntando a la medianoche, atardecer y amanecer (siempre en
el hemisferio sur). Este modelo utiliza un sistema de red fija no uniforme, al-
canzando una resolucién méaxima equivalente a 109 km para la red mas fina, y
435km para la més grande. La condicién de frontera para el objeto (planeta) fue
impuesta a 300 km de altura del planeta. Dentro de esta frontera la densidad y
la presion fueron mantenidas constantes con los valores de la superficie del plan-
eta, asi como el momento impuesto es cero. Encima de esta frontera, todos los
valores pueden cambiar segiin lo determina la evolucion de las ecuaciones MHD
utilizadas. Las anomalias magnéticas utilizadas son estaticas en el tiempo. La
densidad iénica en la iondsfera interior, por debajo de la frontera de los 300
km, utilizada fue de 100 OF em ™2 con una temperatura de plasma de 3000 K.
En el lado noche, donde los rayos solares ultravioleta no inciden, se asumié que
la densidad idnica y la presién son un orden de magnitud por debajo de la del
lado dia, a la altura de la frontera (~ 300 km). Los principales resultados de
este estudio mostraron que las anomalias magnéticas afectan la estructura del
plasma desde regiones locales hasta regiones en la cola, localizadas a distancias
de varios radios de Marte. Esto se ve a través de asimetrias (en la cola) en
las mediciones de densidad, temperatura, presion, campo magnético y flujo del
plasma. También encontraron cambios en el ancho de la cola producidos por la
presencia de los campos magnéticos corticales. Estas anomalias no generaron
grandes cambios en el flujo del plasma en regiones cercanas a la superficie, pero
se vié que este flujo es afectado segiin la posicién de las anomalias con respecto
al IMF. Regiones llamadas vacio fueron obtenidas en estas simulaciones, donde
el orden de magnitud en la densidad disminuye un poco menos de un orden de
magnitud. Estas regiones de vacio estan situadas en el lado noche del planeta,
casi en al zona centro de medianoche.
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Teoria magnetohidrodinamica y su
aplicacion numérica al problema de la
interaccion VS-Marte

No es tan simple comprender la interacciéon viento solar-Marte desde tan
solo el punto de vista de las observaciones o estudios analiticos existente, debido
a que este fenémeno tiene caracteristicas no lineales, inhomogeneidades y una
gran variacién temporal con respecto al estado estacionario (actividad solar).
Durante las pasadas décadas una nueva técnica para estudiar este fenémeno
ha surgido y evolucionado, las simulaciones computacionales. Algunos aspectos
pueden ser tratados con un modelo hidrodinamico, tal como el utilizado para el
estudio del exoplaneta presentado anteriormente. Otros, deben ser abordados
teniendo en cuenta un modelo magnetohidrodindmico (MHD), como es el caso
de la interaccion del viento solar con planetas como la Tierra. Luego, estos
estudios fueron generalizados, adaptados y mejorados para ser aplicados a otros
casos, tales como Venus, Marte, las lunas de Jupiter y Saturno, gracias a las
sondas espaciales que recopilan datos de la interacciéon del viento solar con
estos objetos.

La organizacién de este capitulo es la siguiente: primero daremos un breve
resumen de la teorfa MHD ideal (teniendo en cuenta sus alcances y limita-
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ciones); luego presentaremos las ecuaciones de la MHD discretizadas, con el
fin de mostrar la estructura del codigo numérico utilizado, discutiendo breve-
mente las dificultades que surgen con la discretizacién y la precision finita de
los instrumentos de computo; y finalmente explicaremos detalladamente los
cambios efectuados sobre el codigo, con el propdsito de realizar el estudio de
la interaccion viento solar-Marte.

3.1. jPor qué utilizar la teoria MHD para la
interaccion viento solar-Marte?

En el sistema solar, a diferencia del caso del exoplaneta, tenemos mediciones
insitu de varias magnitudes fisicas, entre estas se encuentran mediciones del
campo magnético, por lo cual se sabe que éste juega un papel muy importante.
Aqui nos concentramos en el estudio de la interaccién del viento solar con
planetas sin campo magnético propio, los cudles no representarian un obstacu-
lo para el viento solar si no fuera por el hecho de que poseen una atmodsfera
ionizada, la que actia como una esfera conductora. Por este hecho las ecua-
ciones de fluidos ya no son suficientes para llevar a cabo este estudio, por lo
que es necesario introducir la teoria MHD.

Antes de arribar a la deduccién de las ecuaciones de la MHD, daremos un
vistazo al problema basico a estudiar: cémo particulas ionizadas interactiian
entre ellas y con los campos electromagnéticos en el espacio interplanetario.
Para esto, una manera obvia de hacerlo (y probablememte poco practica) seria
considerar el movimiento de un nimero grande y equitativo de particulas con
carga positiva y negativa, inmersas en un campo magnético (representando
de esta manera al viento solar), mas un modelo apropiado para la atmdsfera
planetaria (Spreiter y Stahara 1992). Las ecuaciones a considerar para un sis-
tema de N particulas serian el balance de fuerzas para cada particula, donde
cada particula tiene masa y carga definida, y una velocidad y posicion inicial.
Las particulas en un campo externo sentirian, ademas de las fuerzas externas,
fuerzas adicionales debido a las restantes N — 1 particulas.

N
Fi=) Fy+F (3.1)

j=1

J#i
También hay que considerar la alteraciéon del campo magnético debido a cor-
rientes producidas por el movimiento diferencial entre iones y electrones. Es-
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to ultimo se obtiene mediante las ecuaciones de Maxwell, en conjunto con la
ecuacion de movimiento de particulas no relativistas debida a la fuerza de
Lorentz. Las ecuaciones de Maxwell en el sistema MKS se ven de la siguiente
manera:

0B

oD
V-B=0 (3.4)
V-D =p. (3.5)

donde la relacion de las intensidades de campo eléctrico y magnético E y H
con el desplazamiento eléctrico y la induccion magnética D y B es

D = ¢E (3.6)

B = uH (3.7)

La fuerza que la particula i-ésima siente debido a las otras y al campo
magnético del viento solar es:

m;v; = ¢; (E+v; x B) (3.8)

Las ecuacién de Lorentz esta acoplada a las ecuaciones de Maxwell a través de
la densidad de corriente J y la densidad de carga p., las cuéles se definen de la
siguiente manera

_ 2oav 4

pe==X0 (3.9)
_ doav Vidi
N (3.10)

Estas nueve ecuaciones (de la ecuacién (3.2) a la (3.10)) son suficientes para
describir un sistema de particulas cargadas y campos electromagnéticos en el
espacio (Parks 2004). Para resolver estas ecuaciones se necesita informacién del
campo eléctrico y magnético, la cual es obtenida (en el caso de la fisica espacial)
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a partir de mediciones realizadas por las naves espaciales y/o extrapolaciones
de mediciones conocidas a regiones que todavia no han sido medidas.

Dado que la fuerza electromagnética es de largo alcance, para estudiar la
dindmica de un sistema de particulas hay que resolver una cantidad enorme
de ecuaciones, debido al gran nimero de particulas que deberian ser incluidas.
Este hecho, convierte a este camino en una manera inviable de abordar el
estudio de la interaccién viento solar-Marte, desde el punto de vista numérico.

Otra manera de abordar el estudio del comportamiento de las particulas car-
gadas, es considerarlas un plasma, y emplear para ello una descripcion es-
tadistica a partir de funciones de distribucion f*(r,v,t), definidas como la
densidad de particulas en el espacio fase (coordenadas y velocidades), donde el
subindice a corresponde a la especie de la particula considerada. Gran parte
de la materia conocida en el universo se encuentra en forma de plasma, el cual
se compone por electrones y al menos una especie de iones, (el viento solar es
un ejemplo de plasma, compuesto principalmente por electrones y protones).
La carga total de un plasma es cero, es decir la densidad de electrones n, es
igual la densidad de iones n; de carga unitaria. Considerando que el plasma es
no colisional se obtiene la ecuaciéon de Boltzmann-Vlasov

of  ofe
a Vi ar

q afe
+m(E+va) o =0 (3.11)

Esta es una ecuacién de siete variables independientes (x,y, z, vy, v, v, v t).
El plasma espacial estudiado a partir de las ecuaciones de Maxwell, en con-
junto con la ecuacién de Boltzmann-Vlasov, daria informacién mas precisa del
sistema, pero debido a la no linealidad, éstas se vuelven dificiles de resolver.
Una manera mas simple, seria el estudiar el comportamiento del plasma a par-
tir de tomar promedios de la funcién f, los cudles darian lugar a parametros
macroscépicos tales como la densidad, temperatura, presion. La cantidad fisica
promediada para una especie se define como

T M fo(r, v, t)d3v
< M(r,t) >= —— (3.12)
St v, t)ddu

La densidad numérica de particulas de una especie « en el espacio real se
obtiene integrando la densidad del espacio de fases sobre las velocidades:
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no (r, 1) = / £, v, ) db (3.13)
De esta manera la velocidad promedio se define como
S ‘7 £, 1) (3.14)
u'=——: [ vf%r,v v .
n®(r,t) T

La densidad de energia cinética promedio estd dada por:
po— ! / Lev v fo(e v, ) (3.15)
=—+— [ =m®v-v fYr,v v .
n(r,t) J 2 T

En la practica, la ecuacion diferencial en derivadas parciales que describe el
comportamiento de f® (ecuacién 3.11), es muy dificil de resolver. Un método
aproximado de resolver la ecuacién es a través de tomar los momentos de
la misma, donde si se resolviera el sistema de ecuaciones que se obtiene con
una serie infinita de momentos, seria equivalente a resolver la ecuacién de
Boltzmann-Vlasov. La definicién de los momentos de orden n de esta ecuacion
es:

o [ @O or
m —/V(dt +v o +v av)dv (3.16)

En la teoria de fluidos, donde se asume que el nimero de colisiones es suficiente
para tener un estado cercano al equilibrio, se utiliza este método. La ecuacion
de continuidad se obtiene tomando el momento de orden cero (v? = 1) de la
ecuacién 3.16. Tomando el momento a primer orden (v' = v) se obtiene la
ecuacion de conservacion de momento, mientras que el momento de segundo
orden, da la ecuacién de conservacion de la energia, vy asi se puede seguir inte-
grando para érdenes de momento mas alto. Cada vez que se toma un momento
se introducen nuevas variables, y siempre el nimero de variables es superior al
nimero de ecuaciones. De esta manera la simplificaciéon consiste en tomar sélo
hasta el tercer orden de momentos y hacer algunas suposiciones fisicas, para
poder tener un nimero igual de ecuaciones a las variables (elegir, por ejemplo,
una ecuacién de estado).
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3.1.1. Ecuaciones MHD para un fluido

Para resumir, la teoria MHD es apropiada para realizar un estudio de car-
acteristicas globales de un sistema. El viento solar se encuentra dentro de
la categoria de plasma, compuesto principalmente por electrones, protones y
1Het™ (~5%), mas otros elementos en pequenas cantidades. Para simplificar,
consideraremos al viento solar como un fluido con sélo protones y electrones.
Teniendo en cuenta esto ultimo, més la hipdtesis de que es un fluido isotrépi-
co Maxwelliano® y de que este fluido se mueve en un campo electromagnético,
tenemos que la teoria MHD estd basada en las siguientes ecuaciones de Maxwell

0B
E=-——"— A
V x T (3.17)
V x B = poJ (3.18)
V-B=0 (3.19)

dénde la ecuacion V - E = p. (densidad de carga) no es tenida en cuenta, ya
que se supone que la densidad de carga es nula al ser un fluido eléctricamente
neutro?.

Ademas se tiene:

= una ecuacién de continuidad, dada por:

dp
— . pr— .2
8t+v pv =10 (3.20)

dice que el cambio temporal de la masa de un elemento de fluido es igual
al flujo de masa saliente de éste, es decir la cantidad de masa se conserva.

'Muchas aplicaciones en fisica espacial y astrofisica asumen que el plasma se encuentra
en equilibrio térmico. Cuando ocurren colisiones al azar de manera frecuente la distribucién
de velocidades locales pueden ser aproximadas por una distribuciéon Maxwelliana, f(r,v) =

n (2:]0)3/2 e~m(v=<v>)*/2kT qonde n y T son la densidad y temperatura, respectivamente;

< v > es la velocidad promedio; v— < v > es la velocidad térmica y m (v— < v >)* /2
estd asociada a la temperatura cinética.

2El hecho de que la densidad de carga de un fluido constituido por electrones y protones
se anule significa que el niimero de electrones y protones es el mismo n, = n;
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= una ecuacién de conservacion de momento:

p{z—:+(v-V)v]:—Vp+J><B (3.21)

donde el término J x B es la fuerza de Lorentz por unidad de volumen.

= una ecuacién de estado:

p=po ( . )5/3 (3.22)

)

correspondiente a un gas monoatémico

= y La ley de Ohm:

J=0(E+vxB) (3.23)

Las ecuaciones (3.17-3.22) representan el conjunto de ecuaciones de la teoria
MHD resistiva.

Si consideramos un fluido infinitamente conductor (o = oo, donde o es la
condictividad), las ecuaciones de la MHD se simplifican. Utilizando la ley de
Ampere 3.18 podemos escribir la ecuacién de momento 3.21 de la siguiente
manera:

ot

donde I es la matriz de identidad.

Tomando el producto escalar con la velocidad v de la ecuacion de conser-
vaciéon de momento (3.21), y utilizando la ecuacién de continuidad junto con la
ecuacion de estado se puede obtener la ecuacién de conservaciéon de la energia

p {8_v +(v-V) v} =-Vp+(B-V)B - %V - B’I (3.24)

Oe

§+V-[v(e+p)]:J-E (3.25)
Este conjunto de ecuaciones son las que describen el comportamiento de un
fluido en presencia de un campo electromagnético. Estas ecuaciones se pueden
escribir de una manera compacta, forma de conservacién, la que es 1til cuando

se quiere construir un algoritmo de diferencias finitas:
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p -

d | pv pvv +1(p+ Z-)-BB

a /B + V- vB — vB =0 (3.26)
e <e+p+%2)v—B(v-B)

donde e es la energia por unidad de volumen definida como e = % pv?+c,p+ %2
(ch=1/y—1).

3.1.2. Ondas MHD

Las ecuaciones MHD se pueden escribir en coordenadas cartesianas de la
siguiente manera:

U OF 0G oH
T T 2
ot " or "oy T ar 0 (3.27)

donde

U = (p, pu, pv, pw, B,, B, B, )" (3.28)

donde U es el vector de las variables conservadas y T indica el transpuesto del
vector. F,G y H son los flujo a lo largo de las direcciones =,y y z, y tienen la
siguiente forma:

pu
pi +P+E2 B,
puv — BB,
F=|(c+P+E)u— B,(v-B) (3.29)
0
ubB, —vB,
uB, —wB,

pv

pvu — By B,

B2
pv? +p+ 5~ BS

puw — B, B,
(e+p+ 372)1) — B,(v-B)

vB, —ub,

0
vB, —wB,

(3.30)
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pw
pwu — B, B,
pwv — B.B,

pw? +p+ 372 - B,
(e+p+Z)w— B.(v-B)
wB, —ubB,
wBy, —vB,

0

(3.31)

Para poder calcular las ondas es conveniente escribir las ecuaciones MHD
(3.27) en terminos de las variables primitivas

P= (pvuyvvaB;zrvBysz>T (332)
utilizando la versién 1D de la ecuacién 3.27 se obtiene
oP oP
- +A— 3.33
ot + ox ( )

donde A es una matriz de 7 X 7 elementos en el caso MHD con la forma

uop 0 0 0 0 0
O w 0 o0 i B B

p p p
0 0 0 0 - o

P
A=l0 0 0 w 0 0 =& (3.34)

0 pa®> 0 0 u 0 0
0O B, =B, 0 0 u 0
0O B. 0 —-B, 0 0 u

n
8

donde a = (yp/p)'/2.

El comportamiento del sistema en la ecuacion 3.33 esta determinado por
las propiedades de la matriz A. A tiene autovalores y autovectores reales de
izquierda y derecha.

Las ondas que se propagan, con sus correspondientes autovalores y autovec-
tores derechos (r) e izquierdos (1), son las siguientes:

43



Capitulo 3. Teoria magnetohidrodinamica y su aplicacion numérica al
problema de la interaccion VS-Marte

= una onda de entropia

Ae = U

1
le - (170a070a _gaoy 0)
re = (1,0,0,0,0,0,0)"

= dos ondas de Alfvén

1. = (0,0,

Ao = UTFCq

56z Sﬁy BZ ﬂy
22 N T

ry = (07 07 8/827 _Sﬂy7 0, iﬁz\/ﬁ; :Fﬁy\/ﬁ)T

= dos ondas magnetoaciisticas rapidas

Af=uTFcy
a Sﬁ PsCa SBZOZSCG o 6 O BzOls

lf - (O’ :F_f’ + . y ) ! ) Y ) )
2 2cy 2¢cy 2pcy 2\/5 2\/5
Iy = (&7:Faf,j:Sﬁyasca7j:SﬂZOéSCa’ /)OéfCQ

Byasy/p, B0sy/p) "

= dos ondas magnetoaciisticas lentas

As = U F
I = (0 Cats __SByay _ sBog o Byaye  Beage
T T T T o T2 20y
e
rs = (pas’:!:%’ :Fsﬁyafa —T-Sﬁzaﬁasﬂca _Mv
C Cr Cr
_\/ﬁﬁzafc>T
Cy

(3.35)
(3.36)
(3.37)

(3.41)
(3.42)

(3.43)

(3.46)
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donde los subindices e, a, f v s estan asociados a las soluciones de las ondas
de entropia, Alfvén, rapidas (fast) y lentas (slow), respectivamente.

Estos autovectores estan ortonormalizados de manera que l: T = 04 y se
obtienen definiendo (para un gas politrépico):

: P | B.|
s = sign(B, c=4/— Cq = 3.47
(Bz) \V 7 (3.47)
1 B2 B2 ?
Go=z|+—= —+c?) —4cc (3.48)
2 P P

c} — 2 c} —c2?
= - s = 3.49
of cfc -2 @ c?v — 2 ( )
B B

\/ B: + B?

Las ondas MHD son ondas de baja frecuencia y pueden tener modos longi-
tudinales y transversales.

= Ondas de Alfvén: Son ondas electromagéticas transversales que se pro-
pagan a lo largo de las lineas del campo magnético, sin generar cambios
de magnitud del campo magnético mismo.

= Las onda MHD rapidas y lentas: son ondas que poseen componentes
transversales y longitudinales, pudiendo de esta manera afectar los valores
de la densidad, la presién y campo magnético.

La importancia de los autovalores y autovectores es que variaciones in-
finitesimales de las variables U se propagan en el plano espacio-tiempo con
velocidades dictadas por los autovalores. Por esta razén se utilizan estas ve-
locidades para el célculo del paso de tiempo en la simulaciéon numérica, junto
con la condicion de Courant.

45



Capitulo 3. Teoria magnetohidrodinamica y su aplicacion numérica al
problema de la interaccion VS-Marte

3.2. C(Cdbdigo Magnetohidrodinamico

El c6digo MHD utilizado en esta tesis (bautizado con el nombre Mexcal)fue
elaborado por De Colle (2005). Este cddigo resuelve las ecuaciones MHD en
tres dimensiones, dadas por 3.26.

El adaptar un codigo MHD a un problema especifico, crea maés dificultades
que el adaptar un cédigo hidrodinamico, principalmente debido a la condicion
de no existencia de monopolos magnéticos, es decir V - B = (0. La mayoria
de estas dificultades han sido reportadas durante las dltimas décadas en di-
versos articulos (ver por ejemplo Tanaka 1993; Balsara 1998, 2004; Falle et al.
1998), donde diversos métodos para solucionarlas han ido surgiendo y perfec-
cionandose. Por otro lado, la complejidad de los codigos empleados se ha ido
incrementando.

Una ventaja de utilizar el codigo Mexcal es la estructura de éste, el cual
no se convierte en una caja negra debido a que utiliza una malla fija en co-
ordenadas cartesianas, y por esta razon permite entender como funciona mas
facilmente. Mezcal ha sido utilizado principalmente para estudios de objetos
astrofisicos, como son los jets (de Colle y Raga 2004), grumos (“clumps” en
inglés) en objetos Herbig-Haro (De Colle y Raga 2005), y remanentes de su-
pernova (Toledo-Roy et al. 2009).

En el caso de la interaccion del viento solar con planetas sin campo magnético,
hubo que hacer modificaciones en la manera en que el cédigo calcula los flujos
de las magnitudes fisicas, para evitar que se generen errores numeéricos. En gen-
eral, los esquemas numéricos empleados en simulaciones MHD tienen dificultad
en mantener la condicion V-B = 0. En el caso de una dimensién, esta condicion
siempre se cumple, pero esto no sucede en los casos de dos y tres dimensiones.
En regiones lejanas al choque (zona de discontinuidad fuerte), la divergencia
no crece tanto ya que el moédulo del campo magnético se mantiene con valores
cercanos al no perturbado. En cambio, para regiones cercanas a un choque, el
campo magnético se acumula y por esto la divergencia del mismo se aleja de
ser nula, causando problemas fatales después de un tiempo de integracién.

A continuacién explicaremos las bases de cémo funciona el cédigo Mex-
cal y las modificaciones realizadas para el estudio presentado en los capitulos
siguientes.
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3.3. Adaptacién de cédigo MHD

Volviendo al problema de los monopolos magnéticos, a pesar de que la solucion
exacta de las ecuaciones MHD deberia mantenerse libre de monopolos por
siempre (si asi fue impuesto desde un principio), los esquemas numéricos no
cumplen automdticamente con la condicién V-B = 0. Brackbill y Barnes (1980)
demostraron que esquemas numéricos conservativos que no fuerzan la condicion
V - B = 0 traen problemas en regiones donde otras fuerzas se encuentran
cercanas al equilibrio. Por otro lado, si la condicion V - B = 0 no se cumple
inicialmente, los esquemas numéricos también presentan errores graves para
modelos de més de una dimensién (Falle y Komissarov 1996). Existen varias
maneras de forzar que la divergencia del campo magnético se mantenga nula
durante una simulaciéon. Cada uno de estos tiene sus pros y sus contras.

3.3.1. Descomposiciéon del campo magnético en el cédi-
go MHD

En el caso de la interaccion viento solar-Marte se encuentran regiones con
campos magnéticos intensos. Estas zonas se encuentran bastante localizadas en
el caso de los planetas sin campo magnético propio, lo cual permite modificar
el esquema numérico partiendo el campo magnético en dos. De esta manera
se puede obtener mayor precision resolviendo la desviacion del valor intrinseco
del campo magnético que resolviendo el campo magnético total de una vez.
Esto quiere decir que trataremos el campo magnético total como dos partes,
una que corresponde al campo magnético intrinseco al sistema (Bg) y otra cor-
respondiente a la acumulacién de este (B1) o desviacién del campo completo.
Esta técnica para el estudio del campo magnético fue propuesta por Tanaka
(1993). Originalmente Mexcal resolvia las ecuaciones 3.26 las cuales volvemos
a escribir por conveniencia

P n

o | pv pvv—l—I(p—i—%)—BB

al B +V- vB - vB =0
e <6+p+%2>v—B(v-B)
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Al descomponer el campo magnético en

B=By+ B; (3.51)
donde By satisface
0By
=% _
ot
V:-Bg=0
V x B() =0

las ecuaciones MHD modificadas quedan de la siguiente manera:

j%

P

0 Ja% pPVV + I(p -+ %2 + BO . B])—BlBl — B1B0 — BOB1

E B, +V- vB — vB -
€1 V<€1—|—p+%2+B1'B0>—B(V'B1)

donde el término fuente es:

0
S — (VXB())XBO
- _9Bg

ot
—B; -2 — (v x By) - (V x By)

Si By es constante y libre de fuerzas (es decir V x By = 0), los términos fuentes
desaparecen analiticamente, pero no numéricamente.

Este sistema de ecuaciones partido tiene los mismos autovalores y autovectores
a las obtenidos sin la particiéon (Tanaka 1993; Powell et al. 1999).
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3.3.2. Condiciones de fronteras internas y externas

Las ecuaciones mencionadas en la seccion 3.1.1 son las que gobiernan el
movimiento del fluido. Estas son las mismas ecuaciones independientes de si el
flujo interactiia con un planeta con o sin atmésfera. Lo que define el problema
son las condiciones de frontera y a veces también las condiciones iniciales.
Para las fronteras externas se utilizan condiciones de escape en las fronteras
+z,—z,+y, —y y +x, mientras que se impone el ingreso de flujo por la frontera
—x. El campo magnético ambiental esta congelado al viento solar, formando un
angulo con la direccién radial (la del viento solar), llamado dngulo de Parker,
el cual es de 57° en el plano zz o plano orbital. En este plano el viento fluye
en la direccion +x.

Para la frontera interna (frontera entre el planeta y medio ambiente) se
impuso una condicion tal que se cumpla la condicién V - B. Utilizar una condi-
cién de reflexion para el campo magnético, tal como se hizo para el campo
de velocidades, no funcionaria para B, ya que la condiciéon de no existencia
de monopolos magnéticos es restrictiva. Por esto se decidié poner condiciones
tales que la divergencia del campo magnético fuera nula en la interface entre
las celdas que separan el medio ambiente del planeta, tal como se muestra en
la figura 3.1. Los flujos son calculados en toda la malla con la excepcién de la
regién donde se ubica el planeta.

Para calcular el flujo en una celda es necesario tener los valores de los flujos
en la celda anterior y posterior (arriba y abajo). Debido a que los valores de
los flujos no estan definidos dentro del planeta, es necesario asignarle valores
en las celdas inmediatas (dentro del planeta).

Es decir que para que la condicién V - B = 0 se cumpla en la frontera, y se
puedan calcular los flujos en la celda fronteriza perteneciente al medio ambiente,
se pasa el valor del campo magnético a la celda fronteriza del planeta de la
siguiente manera:

B, 1—B B, 1—B,
Bz+1_Bx—1—2A$( y—1 vl 1 +1)

2Ay 2Az

donde los valores del campo magnético estan definidos en los centros de las
celdas. Este proceso se repite en cada paso del tiempo.
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Figura 3.1: Condicién de frontera interna para el campo magnético. El campo
en la celda inmediatamente adentro del planeta se elige tal que la divergencia
del campo magnético se mantenga nula. De esta manera la celda fronteriza del
planeta actia como celda fantasma, permitiendo el cdlculo de los flujos en la
celda fronteriza del medio ambiente.

3.3.3. Condicion de esfera conductora

Marte no posee un campo magnético propio pero tiene una atmosfera tenue
que es ionizada principalmente por la radiacién solar. Esta actia como una
especie de escudo para el material solar, impidiendo asi el ingreso del cam-
po magnético al planeta. En la simulaciones presentadas no se incorporé la
ionizacién por radiacién ni la atmosfera planetaria, sino que se simulé el efec-
to de la ionosfera (atmdsfera ionizada) considerando una esfera perfectamente
conductora inmersa en un fluido conductor con campo magnético.

Cuando un material altamente conductor es inmerso en un campo magnético,
éste modifica el campo a sus alrededores a través de la induccién de una corri-
ente superficial. Esta corriente tiene el efecto de cancelar el campo en el interior
del material. Si el material tiene forma de una esfera, entonces se puede super-
poner al campo uniforme, el campo de un dipolo, tal que se satisfaga de manera
exacta las condiciones de frontera en la superficie de la esfera. Si consideramos
una esfera de radio R en un campo uniforme en direcciéon 2, perpendicular a
la direccion de propagacién del fluido (+x), tenemos:

By = ByZ (3.52)

el campo irrotacional que satisface la condicion de esfera conductora es la suma
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del campo uniforme con un campo dipolar

Brc = Badipolar + Bvip (3.53)

dénde el subindice EC representa “esfera conductora” y MIP “medio inter-
planetario”. Las condiciones de frontera requieren que para largas distancias
(r — o0) Bgc — Bmp, mientras que para distancias cortas (r — Ryy)
Bgc — Buaipolar, donde Ry es el radio de la superficie del planeta (o ionosfera
en nuestro caso).

Entonces tenemos que el campo total impuesto inicialmente en la simulacion
es:

@ R3,(Bg - 1)r
2r3 2rd
En la superficie, el campo magnético total sélo tiene componentes tangenciales.
Por construccién esta ecuacién cumple con las condiciones mencionadas ante-
riormente, es decir, a distancias grandes el campo es uniforme, mientras que,
dentro del radio planetario, sélo hay un campo dipolar.

Las componentes de este campo en coordenadas cartesianas se ven de la
siguiente manera:

Brc =Bo + Bo - (3.54)

RS

Brecx = —3sz02—% (3.55)
R,
R3

Bgc, = By 1—2—%(322—#) (3.57)

donde Rj; representa el radio de Marte y r = /a2 + y? + 22 es la distancia
desde el centro del planeta.

Las componentes del campo dadas por 3.57, fueron rotadas para simular la
direccién promedio del campo magnético con respecto a la direccién del fluido,
resultando:

B/ECQZ = Cos ¢BOx — sen QbBOz (358)
Biey, = By (3.59)
/EC:/D = sen ¢BO$ + cos ¢B02 (360)
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3.3.4. Iniciando sin monopolos magnéticos

Para asegurar que el campo magnético fuese libre de monopolos desde un
comienzo, lo que se hizo fue escribir la condicion inicial del campo magnético
como el rotor del potencial vector de la siguiente manera:

B=VxA

con el vector potencial expresado en dos partes, la dipolar

1
A dipolar = W(M X 1“)

donde M es el momento dipolar magnético en direccién z

M=Mz

M = —QWBolLR?W
En coordenadas cartesianas el vector potencial para el dipolo se escribe como:

1o (RN . .
Adipolar = §BO <TP> (ym - xy)

Para el campo uniforme tenemos el siguiente potencial vector
1
Auniforme = i(B X I')

el cual se ve de la siguiente manera en coordenadas cartesianas

1
2
quedando la siguiente expresiéon para A

Auniforme = (yBOi’\ - J;BO/y\)

1 1 (RN,
A= Adipolar + Auniforme = _E(yBOm - xBOy) =+ EBO (Tp) (yx - xy)

Tomando el rotor de A nos da la expresion para el campo magnético total

3 2
T

2 r 72 72

asegurando asi el comienzo de la simulacién sin monopolos magnéticos.
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Validacion del codigo MHD para el
estudio de la interaccion VS-Marte

Hasta ahora hemos visto, de modo general, las caracteristicas de la interac-
cién VS-Marte en conjunto con algunos de los trabajos que se han realizado con
la intencién de reproducir de manera global lo observado, donde la totalidad
de los trabajos tedricos mencionados son numéricos. Debido a que el cédigo
descrito en el capitulo 3 no ha sido utilizado para problemas con caracteristi-
cas parecidos al descrito hasta aqui, antes de abordar algin problema nuevo
debemos realizar una comparacion seria con otros estudios semejantes, a la vez
de contrastar algunas partes del resultado con observaciones.

Las simulaciones que presentaremos a lo largo de este capitulo (y el sigu-
iente) tienen algunas simplificaciones, las cuales son importantes de recalcar.
La principal simplificacién, la cual sabemos con antelacion que dara resultados
distintos a la hora de compararlos con otros trabajos, es la no-inclusién de la
atmosfera. La razén por la cudl ésta fue omitida es la falta de resolucién, ya
que la iondsfera en la region dia tiene tan solo unos 300 km de altura, mientras
que nuestra resolucién es de unos 230 km. Por esta razén haremos nuestras
comparaciones principalmente con el trabajo numérico presentado por Tanaka
(1993), el cual a pesar de tener una mayor resolucién en regiones cercanas a
la superficie planetaria gracias a que utiliza una malla con geometria esférica
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(el tamano de las celdas va creciendo radialmente) no incluye la ionosfera en
su calculo (utiliza las mismas condiciones de frontera internas que nosotros)
ademads de comparar con algunos resultados observacionales.

Este capitulo esta organizado de la siguiente manera: en la seccién 4.1 se
muestran resultados numéricos de la interaccién con un modelo de mayor res-
olucién que la mencionada arriba (~ 80 km), con un tamano fisico de la regién
de interacciéon mas chico, limitando la discusién a zonas cercanas al planeta.
Después, en la seccion 4.2, se muestran los resultados de cinco casos para in-
vestigar la influencia de la geometria del campo magnético interplanetario en
la estructura del choque de proa. Y por ultimo, en la seccion 4.3 se realiza un
analisis mas detallado de los resultados numéricos obtenidos para el modelo
correspondiente a las condiciones de viento lento, caracterizando las distintas
regiones. En estas dos ultimas secciones, las condiciones empleadas son idénti-
cas a las de la primer seccién de este capitulo, con la unica diferencia que la
resolucion es menor, permitiéndonos asi utilizar un domino computacional de
varios radios planetarios.
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4.1. Caracteristicas globales
del modelo numérico

Los pardmetros del caso M3 (ver tabla 4.1) corresponden a las condiciones
promedio observadas cerca de Marte para el viento solar lento. Los resultados
obtenidos para la densidad, la presion, el médulo de campo magnético y la
velocidad calculada, correspondientes al modelo M3 en los planos XZ (plano
orbital) y XY (plano Norte-Sur o polar), son mostrados en las figuras 4.1 y
4.2, respectivamente. Estos resultados corresponden a un tiempo de evolucion
de 50 horas reales. El tamano de la red utilizada para estas simulaciones es
de 2.25 x 10° cm en las direcciones y y 2z, y 1.125 x 10° cm en la direccién
x (direccién de propagacién del viento solar), con un numero de celdas de
280 x 280 x 140, dando asi una resolucién de ~ 80 km en cada direccion.

El campo de velocidades (panel central de la figura 4.1) muestra flujo que
rodea al planeta, hacia el terminador en la region dia, mientras que en el lado
noche, en la zona cercana al planeta se ve parte del flujo propagdndose hacia
la parte de atras del planeta, ayudando de esta manera a mantener poblada
la zona donde se encontraria la ionosfera nocturna (la cudl no ha sido incluida
en este estudio). También se ve flujo que se propaga en la direccién +z a lo
largo de la cola, contribuyendo de esta manera al flujo de escape. La onda
de choque es claramente visible en los tres mapas (densidad, presién y campo
magnético). La posicién del choque de proa, a simple vista, se encuentra un
poco mas cercana a la superficie del planeta que la obtenida en los resultados

Cuadro 4.1: Esta tabla resume las condiciones iniciales utilizadas para los dis-
tintos modelos llevados a cabo. En todos los casos se utilizo la velocidad prome-
dio y la magnitid del campo magnético (3 nT) correspondientes a viento lento.

Condiciones iniciales de modelos numéricos

Modelo Angu]o de Parker Velocidad de vs. densidad
(°) (kms™1) (iones cm™3)
M1 0 400 )
M2 42 400 )
M3 57 400 5
M4 72 400 )
M5 90 400 )
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para los modelos de ajustes de posiciones de la onda de choque a partir de
observaciones (ver tabla 4.2). Mas adelante discutiremos con més detalle este
punto.

Los resultados presentados aqui muestran por un lado la envoltura produci-
da por el campo magnético interplanetario, y por el otro una region de apil-
amiento magnético al frente del planeta (parte con mayor intensidad magnética).
Estas son caracteristicas bien conocidas del plasma del medio ambiente de
Marte (Nagy et al. 2004). Otro comportamiento a destacar es la posicién de la
onda de choque en el terminador, la cudl muestra una asimetria en los valores
de B. En el panel derecho de la figura 4.1 se observa que el choque se encuentra
mas alejado del planeta en la regién z < 0. Esto ocurre debido a la inclinacion
del campo magnético con respecto a la direccién de propagacion del fluido,
donde la presién magnética (término proporcional a B?) es mayor del lado
z > 0, empujando el choque hacia la superficie del planeta en esta zona. Este
comportamiento es consistente con observaciones realizadas con el MGS (ver
Vignes et al., 2002), donde el choque cuasi-paralelo! se encuentra més cercano
al planeta que el choque cuasi-perpendicular (La asimetria observada también
puede ser un efecto del antechoque junto con efectos cinéticos, los cuales no
pueden ser reproducidos por el cédigo MHD). Por 1ltimo, en el plano orbital, el
mapa de la distribucién de B muestra una region en la cola del planeta donde
el campo magnético es practicamente nulo, reproduciendo de esta manera la
hoja neutra.

El aspecto general de estos resultados es el esperado, bastante similar a re-
sultados obtenidos en trabajos anteriores con modelos cartesianos (ver capitulo
2), mostrando la formacién de un choque de proa, una regién de acumulacién
de campo magnético al frente del planeta (panel derecho en ambos planos), un
maximo de densidad en la region subsolar y zonas de baja densidad, llamadas
vacios, en la cola. La diferencia principal es la resolucién obtenida, asi como
la estructura interna de la regién corriente abajo, lo cual es natural, ya que
en este trabajo no se incluyd la atmosfera planetaria ni el campo magnético
cortical.

'El dngulo entre la direccién del campo magnético interplanetario y la normal del choque
0By es un parametro que se utiliza para organizar choques no colisionales. Para 0° < 0, <
45° el choque es llamado cuasi paralelo, y para 45° < 6, < 90° cuasi perpendicular.
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Z(Ry)
Z(Ry)
Z(Rw)

—1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5 ~1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5 ~1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5
X(Ru) X(Ru) X(Rw)

Figura 4.1: Resultados de la densidad (en g cm™), presion en (dyn cm™?)
(campo de velocidades) y moédulo de campo magnético (en nT) calculados
para el modelo M3, en planos XZ, mostrados de izquierda a derecha en el
orden mencionado. El color amarillo indica los valores mas altos de las escalas
mientras que el negro corresponde al mas bajo.

1305

1088
870

653

—1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5 ~1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5 ~1.5-1.0-0.50.0 0.5 1.0 1.5
X(Ru) X(Ru) X(R)

Figura 4.2: Resultados de la densidad (en g cm™3), presién (en dyn cm™2)
(campo de velocidades) y mddulo de campo magnético (en nT) calculados para
el modelo M3, en planos XY, mostrados de izquierda a derecha en el orden
mencionado. El color amarillo indica los valores mas de las escalas mientras
que el negro corresponde al mas bajo.
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4.2. Estructura del choque para diversos angu-
los de Parker

Hasta ahora hemos visto que en general el cédigo MHD reproduce las car-
acteristicas globales observadas en la interaccion VS-Marte a pesar de las sim-
plificaciones realizadas en los cdlculos. A continuacién estudiaremos de manera
mas detallada como afecta la variacién del angulo de Parker? al medio ambiente
marciano. Los modelos estudiados son los mencionados en la tabla 4.1 (donde la
direccion del campo magnético interplanetario es radial en M1 y perpendicular
en M5, con dangulos intermedios en los modelos restantes) diferenciandose con
las simulaciones mostradas en la subseccion anterior solo en la resolucién y el
tamano del dominio computacional. Ahora el tamano de la caja fisica utilizada
esde 2.8 x 10° cm en z,y v 2, v el ntiimero de celdas es de 1203, dando asi una
resolucion de 233 km en cada direccion.

Como se menciond anteriormente, debido a la baja resoluciéon no se in-
cluyé la atmésfera planetaria, ya que ésta tiene una altura del orden de la
resolucion empleada. Las figuras 4.3 y 4.4 muestran los resultados obtenidos,
donde la primer columna de 4.3 corresponde a la corrida M1 y la segunda al
modelo M2, y para la figura 4.4 la primer columna corresponde a la corrida M4
y la segunda al M5. Las filas son la densidad, presion (vectores de velocidad) y
modulo de campo magnético (vectores de campo magnético) para cortes en el
plano zz. En general, en los cuatro casos mostrados aqui se ve como se va de
una estructura medianamente simétrica (corrida M1), pasando por dos casos
asimétricos (M2 y M4) para luego volver a una estructura simétrica (corrida
M5). En el caso de campo radial (M1) se ve como las lineas de campo magnético
rodean al planeta sin acumularse en la regién subsolar, mientras que para las
restantes corridas siempre se ve cierta acumulacion de campo magnético al
frente del planeta. Los maximos en magnitid de campo magnético se dan en la
regién de atrds, cambiando su ubicacién segin la configuracion inicial de B. En
todas las corridas se ve un maximo de presiéon en la region subsolar indepen-
diente de la configuracién del campo magnético, mientras que en la cola se ve
un minimo que cambia de ubicacién de acuerdo para cada corrida, mostrando
una alta dependencia en la configuracion del campo magnético.

2Direccién del campo magnético interplanetario con respecto a propagacién del flujo no
perturbado
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X(Ry)

Figura 4.3: Distribuciones de p (1072* g cm™3), p (107! dyn em™2) (campo de
velocidad) y B (107 T) (campo magnético) en el plano zz(y = 0) correspon-
dientes a los casos M1 (columna izquierda) y M2 (columna derecha) (ver tabla
4.1)
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X(Ry)

Figura 4.4: Distribuciones de p (1072 g cm™2), p (107! dyn cm~2) (campo de
velocidad) y B (107 T) (campo magnético)en el plano zz(y = 0) correspon-
dientes a los casos M4 (columna izquierda) y M5 (columna derecha) (ver tabla
4.1)
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Cuadro 4.2: Tabla obtenida de Trotignon et al. 2004. D es el didmetro de la
cola calculado con el modelo de ajuste a una distancia de -16 radios de Marte
(Ry), Rsp es la distnacia del choque en el punto subsolar y Rrp es la distnacia

del choque en el terminador.

Modelos
Autor Mision Niumero rsp(Rar)  rrp(Ra) Da
de cruces -16 Ry

Russell (1997) Mars 2,3,5 11 1.5+ .15 3.0 19.9
Slavin y Holzer (1981) Mars 2,3,5 14 1.5+ .04 2.36 11.4
Schwingenshuh et al. (1990) Phobos 2 ~ 100 1.474+ .03 2.72 6.4
Slavin et al. (1991) Mariner 4 118 1.56 £+ .004 2.54 18.3

Mars 2,3,5

Phobos 2
Trotignon et al. (1991a) Phobos 2 26 1.62+.07 2.6 13.6
Trotignon et al. (1993) Phobos 2 126 1.57+.03 2.6 18.9
Vignes et al. (2000) MGS 450 1.64+.03 2.62+.09 19.9
(método de ajuste directo)
Vignes et al. (2000) MGS 450 1.67+£.08 2.56+.06 18.0
(método de Slavin)
Trotignon et al. (2004) Phobos 2 700 1.63+.01 2.63£.01 18.9

MGS
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4.2.1. Estructura del choque a partir de resultados numéri-
cos

Regién subsolar y cola

En la figura 4.5 se muestran tres columnas de perfiles de densidad, presion y
magnitid de campo magnético (columnas izquierda, central y derecha, respec-
tivamente) a lo largo de x (y, 2 = 0) y centradas en el planeta®, dénde cada fila
corresponde a un angulo de Parker distinto, partiendo desde la configuracion
radial hasta la perpendicular, con los dngulos 8 = 42°, 57° y 72° como casos
intermedios.

Los paneles correspondientes a los perfiles de densidad (primera columna
de la figura 4.5) muestran poca variacién en funcién de 6, viéndose un ligero
incremento en la parte noche del planeta a medida que el angulo del campo
magnético se va haciendo mas perpendicular a la direcciéon de propagacién del
flujo. La presién y el campo magnético muestran mayor variabilidad en funcién
de la estructura del campo magnético.

Los perfiles de presiéon muestran para todos los casos poco cambio en el
lado dia. Ademas, a partir de estos perfiles es dificil saber que tanto varia
la ubicacién de la onda de choque, ya que el cambio de posicién del maximo
de intensidad es menor a la resolucién de la simulaciéon MHD. En la region
posterior, lado noche del planeta, caracterizada por x > R,;, se ve un cambio
significativo en la distribucién de presion para el caso de campo magnético
radial, en comparacion a los otros casos. Cuando el campo no perturbado es
totalmente radial se forma un pico de presion justo detras del planeta, el cual
decae rapidamente. Para los otros angulos, este pico no se observa, sino que la
presion tiene un comportamiento suave, decayendo conforme nos alejamos del
planeta. Este decaimiento se atenta conforme 6 aumenta.

Respecto del médulo del campo magnético total, se puede decir que en el
lado dia, el caso radial se diferencia de los otros, ya que posee una estructura
de doble pico. El apilamiento magnético en la region subsolar es muy bajo en
este caso. El primero de los picos que se obseran se debe al salto del campo
magnético en el choque a proa (situado a ~ 1.4R),), mientras que el segundo
ocurre cerca de la frontera del planeta, alcanzando un valor de B =~ 3.8 nT (en
esta escala no se observa con claridad la estructura de doble pico puesto que la
misma escala fue impuesta para todos los perfiles para poder hacer una mejor
comparacion entre los modelos). En los demds casos sélo se observa un pico

3La regién del planeta (—Ry < @,y, 2 < Ryr) se distingue porque muestra valores de las
variables nulos

62



4.2. Estructura del choque para diversos angulos de Parker

cerca del planeta, cuya intensidad aumenta hasta el dngulo § = 57° (B ~ 23
nT) y luego vuelve a disminuir. La magnitid del campo magnético en los picos
vale ~ 5.7 nT para 0 = 42° y ~ 7 nT para 8 = 72°,90°. Observando el lado
noche, a partir de x > Rj; se ve un incremento de la intensidad en todos los
casos, variando un poco la forma en que crece éste. La posicién donde comienza
a aumentar B se va acercando al planeta a medida que aumenta 6 (de ~ 2.2R,
para 0 = 42° a ~ 1.7R)s para 6 = 90°), sugiriendo asi que la posiciéon del MPB
va acercandose al planeta a medida que el campo se va haciendo cada vez mas
perpendicular, disminuyendo también el tamano de la region de apilamiento
magnético (MPR por sus siglas en inglés).

Terminador

En las figuras 4.6 y 4.7 se muestran perfiles con la misma organizacién que
en la figura 4.5, con la diferencia que en la primera son cortes a lo largo de y
(xz,z = 0), mientras que en la segunda los cortes son a lo largo de z (z,y = 0).

Perfiles en el plano polar (z,z = 0) (figura 4.6)

Aligual que para los cortes a lo largo de x, el comportamiento de la densidad
muestra poca susceptibilidad a cambios de la configuracion magnética. Sin
embargo los casos para angulos intermedios entre el radial y perpendicular, se
ve una asimetria. Para 8 = 42° la densidad comienza a aumentar en el lado
y < —Rjys a una distancia de ~ 2.25R,;, mientras que en el lado y > Ry el
aumento comienza a ~ 2R,,.

Los perfiles de presién a lo largo de y tampoco muestran mucho cambio.
Existe un poco de variabilidad en la parte localizada antes y después de los
picos de presion. Estos picos muestran un ancho que podria deberse a la mezcla
(no resuelta debido a la baja resolucién) entre la posicién de la onda de choque
y del MPB, abarcando asi toda la MPR. Por otro lado la presién también
muestra una pequena asimetria entre el norte y sur (y < —Ry; v y > Ryy) que
cambia con 6.

El campo magnético muestra las mayores variabilidades como es de esperar.
En el caso de configuracién radial del campo no perturbado, se ven dos maximos
locales a ambos lados del planeta. En el lado de y < —Rj,;, B comienza a
aumentar en y ~ —2.4R,;, llegando al primer méaximo local en y ~ —2R),
(B ~2nT) y al segundo en y ~ —1.4Ry; (B ~ 1 nT). En el lado y > Ry,
el primer y segundo maximo se encuentran en y ~ 1.8 y 1.25R), (B ~ 1.85y
1.2 nT, respectivamente). A medida que 6 va aumentando, el primer pico en
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Figura 4.5: Perfiles de densidad, presién y campo magnético a lo largo de z.
Cada fila corresponde a los modelos M1-M5 respectivamente (ver tabla 4.1)

intensidad magnética va desapareciendo, quedando asi un soélo maximo local
con valores semejantes en el norte y sur del planeta. Los maximos del campo
crecen hasta el dngulo § = 57° (B ~ 12 nT) y luego vuelve caer a ~ 4.4 nT para
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f = 90°, manteniéndose siempre una asimetria norte-sur entre sus posiciones.
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Figura 4.6: Perfiles de densidad, presion y campo magnético a lo largo de y a la
altura del terminador (z,z = 0). Cada fila corresponde a los modelos M1-M5
respectivamente (ver tabla 4.1)
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Perfiles en el plano orbital (z,y = 0) (figura 4.7)

En estos perfiles se ve que la densidad es practicamente simétrica entre el
atardecer y el amanecer, mostrando también un maximo local en z ~ +1.75R,,
con un valor p ~ 2.1 x 1072 g ecm ™2, dismuyendo luego la densidad para luego
volver a crecer hasta llegar a p ~ 1.3x 10722 g cm ™~ en la superficie del planeta.

La presion no varfa tanto, mostrando aumentos abruptos a ~ 2.25R,;, en
el amanecer, y ~ 2.0R,; para el atardecer y una asimetria que cambia un poco
con 0.

El campo magnético tiene dos maximos locales para el caso de B radial, a
2y 1.25R); (con valores B ~ 3.4 nT y 3.6 nT, respectivamente) para z < Ry,
yaly 18Ry (B~ 21nTy22nT, respectivamente) para z > Rj;. Los dos
picos de intensidad de B que se observan para el caso radial, desaparece en los
casos intermedios para luego volverse a ver para el caso de B perpendicular.
La razén de éste comportamiento puede ser que debido a la baja resolucion
no se pueda distinguir esta estructura compleja. A medida que 6 aumenta,
también lo hace el valor maximo de B siendo mas altos los valores maximos
del lado z > Ry, excepto para el caso de campo magnético perpendicular,
donde la diferencia disminuye y se ve una mayor simetria entre ambos lados
(con valores de B ~ 8.5 nT). El méximo de B se observa en el lado z > Ry,
para # = 57°, con una intensidad de ~ 32 nT.

Cola

En las figuras 4.8 y 4.9 se muestran cortes a lo largo del plano norte-sur (polar)
y del plano orbital a una distancia de 2R); para mostrar como se ve la parte
trasera del choque y lo que se pueda distinguir de la estructura de la cola.

Perfiles en el plano polar (z = 2R,y = 0) (figura 4.8)

Para el caso de campo radial, se ven tres picos de alta densidad, con sus
méximos posicionados en x ~ —2.8,—0.2 y 2.6Ry (p ~ 2.0, 24 y 2.0 x
1072 g cm™3, respectivamente). A medida que § aumenta las posiciones de
los picos no cambian, sin embargo el pico central muestra una estructura mas
compleja, sugiriendo la mezcla de tres picos, donde el valor més alto de p es
2.75 x 1072 g ecm 3.

La presién muestra dos picos en las posiciones y ~ —2.6 y 2.5R ), (del orden
de 10% dinas cm™?), con un minimo local en y ~ 0. El valor de los dos méximos
de presién no varia mucho, sin embargo el minimo tiene una variacién de casi
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Figura 4.7: Perfiles de densidad, presién y campo magnético a lo largo de z a
la altura del terminador (z = 0). Cada fila corresponde a los modelos M1-M5
respectivamente (ver tabla 4.1)
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dos 6rdenes de magnitud. También cambia la forma en que decae la presion a
medida que se acerca a y = 0, revelando la existencia de una estructura mas
compleja no resuelta.

El campo magnético tiene un comportamiento bastante simétrico, variando
bastante su estructura e intensidad entre el caso de campo radial y perpen-
dicular. En el caso de campo radial se ven dos regiones con campo magnético
casi nulo en y ~ —2.8 y 2.6 R); y un maximo en la intensidad en y ~ 0.1Ry,
(B ~ 12.2 nT). A medida que 0 crece, la forma curva del pico se va aplanan-
do, su intensidad aumenta de ~ 12 nT para § = 0° a ~ 34 nT para 6§ = 57°
y luego disminuye a ~ 3 nT para § = 90°. Para todos los dngulos (excepto
para el caso radial) se forman dos maximos locales en y ~ £2.5R),, los cuales
aproximadamente mantienen su posiciéon pero varian en intensidad.

Perfiles en el plano orbital (x = 2R, z = 0) (figura 4.9)

La densidad comienza a aumentar en z ~ —3.4 y 3R, con los picos cen-
trados en z ~ —2.8 y 2.6Ry (p ~ 2.1 x 1072 g cm™3 para los dos), respec-
tivamente. Estos dos picos mantienen sus posiciones y su valor maximo para
todos los angulos. En la region central, para el caso de campo radial, se ve
una estructura compuesta no resuelta, con un maximo en z ~ —0.3R); y una
densidad de p ~ 2.5 x 10723 g em 3. Esta regién central mantiene la posicién
del maximo en densidad, mostrando una forma simple (un solo pico) para el
resto de los dngulos. Para el caso de campo perpendicular el maximo se acerca
a z = 0, oscilando el valor de este alrededor de p = 3.5 x 10723 g cm ™ para
todos los angulos excepto el radial.

En los cortes de presién vemos para el caso radial un perfil con tres picos de
presion, dos en el lado z > 0 (situados en z = 2.6 y 0.9R);) y uno en z < 0 (en
z = 2.5R)), con un minimo en la presién en z = 0. A medida que el dngulo
aumenta, el pico de presién intermedio se va moviendo hacia el centro, y las
magnitudes de los dos picos restantes se van igualando, hasta llegar a un perfil
de presién casi simétrico para el caso de B perpendicular. Los limites externos,
donde comienza el cambio brusco en la presién varian en el lado z < 0, ya que
van desde la posicion z ~ —3.25 a —4R);, manteniéndose casi fijas del lado
z > 0 en la posicién z ~ 3R;.

El perfil de B muestra bastante simetria para los casos con campo radial y
perpendicular. En la configuracién radial se ven dos picos en las partes externas
de la cola, en z ~ 3y 2.75Ry; (B ~ 3y 2.75 nT, respectivamente) y dos hojas
neutras en z ~ +2.5R). En la region central (—2.5Ry < z < 2.5R)) se
ve un pico con un maximo de ~ 12.InT. A medida que el angulo aumenta
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Figura 4.8: Perfiles de densidad, presién y campo magnético a lo largo de z en
la regién de la cola (z = 2R);). Cada fila corresponde a los modelos M1-Mb

respectivamente (ver tabla 4.1)
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el pico central se va desplazando hacia +z, descomponiéndose en tres picos,
donde el tercero se mueve hacia —z, y el minimo entre éste y el siguiente
pico se transforma en la hoja neutra para el caso de campo perpendicular.
La hoja neutra de ese lado se convierte en un minimo, el cual también es
desplazado hacia +z. Del otro lado (z < 0), la hoja neutra se desplaza hacia el
centro, hasta quedar practicamente centrada para el caso de campo magnético
perpendicular. El pico externo del mismo lado crece en magnitid y se mueve
hacia +z. El perfil de campo magnético con dos regiones neutras (teniendo en
cuenta el perfil en y esto es una zona neutra en forma de anillo o simetria de
revolucién en z) pasa a tener una estructura bastante asimétrica hasta volver
a un perfil simétrico con una hoja neutra centrada en z = 0 para el caso de
configuraciéon de campo perpendicular. La magnitud maxima observada en la
cola varia mucho, va de ~ 12 nT para § = 0° a ~ 50 nT para 6 = 57°, luego
dismuye a ~ 12 nT para 6 = 90°.

4.3. Cosas a destacar de estos resultados

La estructura de la onda de choque esta resuelta por aproximadamente 10
celdas (en los modelos M1, M2, M4 y M5). Si medimos la distancia radial
de la onda de choque para el caso de viento lento a partir de la posicién de
la mitad del salto (igual que como lo hacen en Tanaka 1993) obtenemos que
éstas son Ry ~ 1.45Rp, Rrp ~ 2.12 y Rrg ~ 2.0 para el punto subsolar,
terminador polar y terminador ecuatorial. Si asumimos que la distancia radial
del terminador Ry es el promedio de Rrp y Rrg, el cociente Ry /Ry es 1.47. La
asimetria entre la distancia radial de la onda de choque en el plano polar y el
ecuatorial Ryp/Rrg es 1.063, es decir, existe una diferencia de un ~ 6 % entre
la distancia radial a la posicién de la onda de choque en el plano ecuatorial con
respecto a la del plano polar. Por otro lado, si comparamos la componente de
velocidad en x, podemos ver que hay una asimetria entre el plano orbital y el
plano ecuatorial, la cual va aumentando a medida que se aleja del terminador
hacia el lado noche (ver figura 4.10). Es decir, después de que el flujo pasa
por el punto de estancamiento, este es acelerado hacia los flancos del planeta,
donde el flujo es méas acelerado en las regiones polares que en las ecuatoriales.
De acuerdo a Tanaka (1993), este comportamiento es producto de las fuerzas
J x B debido a la modificacién del campo magnético alrededor del planeta. La
tensién magnética en el plano ecuatorial produce la desaceleracion del fluido,
mientras que en las zonas polares la tensién magnética, junto con la presion
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Figura 4.9: Perfiles de densidad, presién y campo magnético a lo largo de z en
la region de la cola (z = 2R)). Cada fila corresponde a los modelos M1-Mb
respectivamente (ver tabla 4.1)
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del fluido y la presién magnética tienden a acelerarlo.

(o) i N U
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V[ Vi)
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0.2 4
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Figura 4.10: Comparacién de v, en el plano orbital (linea solida) con el plano
polar (linea punteada) a x = 0y 4Ry, para el viento lento (6 = 57°). Se puede
observar que la velocidad disminuye continuamente a medida que se acerca al
planeta, mostrando una muy pequena asimetria entre el plano polar y orbital
para el corte en x = 0. La asimetria entre el plano polar y el orbital aumenta
de manera significativa para el corte a 4R);.

En este calculo del valor maximo de campo magnético es de 4.4 veces la del
campo en el medio ambiente al frente del planeta. De acuerdo con observa-
cioens realizadas con el MGS, magnitudes del campo magnético de hasta 16
nT han sido observadas durante el cruce de la onda de choque a la altura
del terminador para un campo magnético interplanetario de 2 n'T, dando asi
un valor relativo de 8, el cual probablemente es mayor para la regiéon subso-
lar (Vignes et al. 2000). Esto es mayor al obtenido en nuestros calculos. Esta
discrepancia es probablemente debida a la alta difusividad del método numéri-

72



4.3. Cosas a destacar de estos resultados

co utilizado la cual suaviza los perfiles de campo B. En la figura 4.11 se ve
que en la region subsolar el salto del campo magnético es ~ 2.2 veces la del
campo magnético interplanetario. Esta compresion del campo magnético en
la magnetofunda estd acompanada por un decrecimiento de la presién. Esta
region, desde el maximo de la presién hasta el maximo del modulo del cam-
po magnético corresponde al MPR, mientras el MPB esta localizado entre el
maximo de B donde comienza a aumentar B (de acuerdo con la definicién en
Tanaka 1993).

10— oo s :
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Figura 4.11: Perfiles de B (punteada), V, (rayitas y punto), p (solida) y p
(rayitas)a lo largo de la linea sol planeta. El eje vertical muestra el valor nor-
malizado al valor maximo de cada una de estas cantidades. La formacion de
la onda de choque, la funda magnética y la barrera de apilamiento magnético
pueden ser observados en esta figura.

En trabajos observacionales realizan ajustes de curvas utilizando el método
de Slavin y Holzer (1981) para la superficie de la frontera (onda de choque
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y MPB). En estos trabajos ajustan con minimos cuadrados los datos obser-
vacionales a una seccién cénica con simetria cilindrica. Aqui utilizaremos el
método empleado en Trotignon et al. (2006), donde la frontera se encuentra
dada por

2+ a? = (& = 1)(x — xy)? — 2eL(x — af) + L* (4.1)

donde z,y y 2 son las coordenadas eclipticas solares, € es la excentricidad, z ¢ es
la posicion del foco a lo largo del eje x, y L es la distancia del choque al foco en
un plano perpendicular al eje z, (r,0) son las coordenadas polares expresadas
de la siguiente manera

x—xp=rcosl (4.2)

mientras que

r=1L—ecosf (4.3)

En las observaciones fijan un xy para poder determinar L y €. Sabiendo zy,
L y ¢, la distancia al choque en la regién subsolar rsp (a lo largo de ) y el
didmetro de la seccién de la cola, se encuentran dadas por:

TSD:l'f+L/(1+6) (44)

D =2(L*+ (€ — 1)(x — x4)* + 2eL(z — xy)) (4.5)

La distancia al choque en la regién del terminador (rgr), la cudl es la
distancia radial al choque en el plano orbital, se obtiene aplicando la ecuacién
4.1 para x = 0 y dividiendo el resultado entre 2

rsT = (L2 + (62 — 1)1‘? + 26Ll’f) (46)

En nuestro caso, y con el propédsito de comparar nuestros resultados con los
observacionales, lo que hicimos es utilizar la posicién promedio del choque en
el terminador (de la manera que lo calcula Tanaka (1993)) y por medio de
las ecuaciones 4.4-4.6 calculamos los parametros L y € para las distintas z;
utilizados en las modelos observacionales, y finalmente calculamos las distintos
didmetros que predice el ajuste a nuestro modelo a la distancia x = 16R,,.
Los resultados obtenidos varian mucho con la elecciéon del foco. z; = 0.65 da
el didmetro (a 16R);) més parecido al obtenido por Trotignon et al. (2006). La
cénica superpuesta a la grafica 4.12 se obtuvo ajustando con minimos cuadrados
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a las posiciones de la onda de choque medidas en ambos lados del plano polar
y orbital a 2R, en el terminador y en el punto subsolar.

1.07x107®

3.59x107°
1.20%x107°
4.01x107'°
1.34x107'°

4.49x107"

1.50%107"

Figura 4.12: Corte de presion en el plano polar de la simulacion MHD. La barra
a la derecha muestra la escala de presién, donde el amarillo corresponde a los
valores mas altos y el negro a los mas bajos. La curva mostrada es un ajuste
a los datos (mostrados con cruces) que representan posiciones de la onda de
choque en el punto subsolar, en el terminador y a 2R, (los dos lado de los
planos polar y orbital).
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Cuadro 4.3: Esta tabla resume las condiciones iniciales utilizadas para los dis-
tintos modelos llevados a cabo. En todos los casos se utilizé una velocidad de
400km s~! y una magnitid del campo magnético de 3 nT, pardmetros corre-
spondientes al viento lento. x¢, D, € y L son la posicién del foco, la excent-
ricidad, el didmetro de la cola (a una distancia de 16 radios planetarios) y el
semi-Latus rectum, respectivamente

Tabla de parametros de ajuste de curva

Ty D al6Ry, € L

0.6 9.1 0.93 1.69
0.64 12.5 0.97 1.64
0.72 17.8 1.04 1.54
0.74 18.9 1.06 1.51
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Distribucion de velocidades de iones
asimilados por el VS en Marte

Como hemos visto en los capitulos 2 v 4 el viento solar interactia con
el planeta Marte de manera muy diferente a la forma en que lo hace con la
trra. debido a que Marte carece de un campo magnético global. A pesar de
este hecho, una frontera magnética es formada debido a la interaceion de VS
con la ionosfera de Marte. formandose una onda de choque mucho mas cercana
al obstaculo que en el caso de nuestro planeta. La radiacién solar ioniza la
atindstera superior y luego, debido a la interaccion dindmica entre el VS y el
mterial ionizado, algunos de los ioues son barridos por el flujo solar. Estos
lones forman distribuciones de anillos (Vi = 0. V| # 0) o de haces ( A0,
V. # 0) en el espacio de velocidades (la figura 5.1 muestra un esquema de
como serfa la distribucion del viento solar en el espacio fase de velocidades.
ast como una distribucién de anillo producida por otras particulas) haciendo
al plasma inecstable, propiciando de esta manera la generacién de ondas ion
ciciotron (Russell et al. 1990). A continuacién estudiaremos este fenémeno a
partiv de distribuciones de velocidades obtenidas con un cédigo de particulas
que utiliza como datos de entrada los resultados obtenidos con la simulacion
MHD para el caso de viento lento (caso M3).
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Capitulo 5. Distribucién de velocidades de iones asimilados por el VS en
Marte

“Vpcr

N
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Figura 5.1: Distribucién del VS y un beam de iones en el espacio fase de
velocidades

5.1. Ondas en Marte

Es sabido que los iones planetarios juegan un papel de gran importancia
en la interaccion VS-Marte, ya que ¢l VS puede interactuar directamente con
el material exostérico debido a la carencia de un escudo magnético (Kallio y
Janhunen 2002). Esta interaccién permite que los iones planetarios sean acel-
erados hasta tener energia suficiente para escapar de la atmosfera planetaria,
para luego ser asimilados por el VS. Los iones que son barridos por el VS forman
distribuciones de anillo con componentes de velocidad paralela y perpendicu-
lar al campo magnético (V) y V) distintas de cero. Estos iones son capaces
de generar ondas de baja frecuencia (perturbaciones al campo magnético y
eléctrico como las mostradas en la imagen 5.2) a través de inestabilidades dcl
tipo ion-ciclotrdn (ver por c¢jemplo Gary et al. 1976).

Este tipo de ondas han sido reportadas en varios trabajos para zonas vecinas
a la onda de choque y regiones de la cola (ver Russell et al. 1990; Brain et al.
2002; Mazelle et al. 2004; Russell et al. 2006; Wei y Russell 2006). Debido a que
las ondas proton ciclotrén estdn asociadas a protones asimilados, las regiones
donde las ondas son observadas indican la zona donde el hidrégeno exostérico
estd siendo asimilado (Wel y Russell 2006).
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Figura 5.2: (a) Serie temporal del campo magnético medido con el MGS durante
un periodo en el cual se observaron ondas de proton ciclotrén en el VS. (b)
Espectro de poder de la serie temporal mostrada en a), ilustrando un pico en
la densidad espectral cercana a la frecuencia de giro local del proton (figura
prestada de Wei y Russell (2006))

79



Capitulo 5. Distribucién de velocidades de iones asimilados por el VS en
Marte

El estudio de las caracteristicas v los origenes de las ondas medidas en el
medio ambiente marciano es importante porque éstas, si son producidas por el
material planetario barrido, pueden proveer un estimado de la tasa de pérdida
de masa planetaria!, y ayudarnos a comprender la evolucién de la atmosfera
del planeta Marte.

En ¢l caso de Marte todavia son pocas las mediciones del flujo de escape,
por ejemplo en el estudio de Lundin et al. (1990), se basan en un conjunto
pequeiio de datos para estimar que el total del flujo de escape de iones OF
es de aproximadamente 1 kg s~!. En un estudio llevado a cabo por Norberg
et al. (1993) indican que las especies de iones que se escapan de la atmoésfera
podrian ser varias. pero que la identificacién de los 1ones con masas mayores
a las de los iones O queda incierta. La aceleracion de los iones planetarios es
dominada por el proceso de asimilacion (en inglés, Pick-Up o mass loading).
donde los iones recién nacidos son acelerados por el campo eléctrico convectivo
del VS, para eventualmente formar parte del VS (Kallio y Koskinen 1998).
Este proceso de asimilacién de material por un flujo de plasma ha sido obser-
vado en los casos de las lunas lo, Eucelado v Titdn, vy en cometas y planetas.
En la vecindad del planeta Marte, ondas ion ciclotrén han sido observadas a
distancias de hasta 2Ry en los flancos del plancta (distancias medidas hacia
los costados del planeta a partir del eje Sol-Marte). Normalmente los iones de
origen planetario no alcanzan a perturbar zonas tan lejanas al planeta, ya que
estos son asimilados por el VS mucho antes, produciendo la mayor parte de
las ondas observadas entre ~ 2Ry y ~ 3R, de Marte. Sin embargo, Russell
et al. (2006) proponen un mecanismo que podria explicar la ocurrencia de este
tipo de ondas en regiones lejanas e intermedias. ¢l cual consiste en la neutral-
izacién de los iones acelerados, permitiéndoles de esta manera viajar a través
de las lineas de campo magndtico hasta ser nuevamente ionizadas. Las ondas
con frecuencias cercanas a las de ion ciclotron fueron detectadas en Marte por
primera vez con la mision Phobos (Russell et al. 1990). Estas ondas ticnen
amplitudes pequenas (~ 0.15 uT) que decrecen con la distancia v se propagan
a moderados dngulos con respecto a la direccion del campo magnético (~ 357)
(Russell et al. 2006).

Como se ha remarcado hasta este punto, la aproximacidn MHD es apropiada
para estudiar la estructura global de la interaccion VS-Marte. En cambio para
poder estudiar, a través de simulaciones, la naturaleza de las ondas que viven en

IDe acuerdo con la reorfa cuasi-lineal, la potencia de las ondas deberia ser proporcional
a la tasa de iones recién nacidos {Huddleston et al. 1990; Huddleston vy Johnstone 1992;

Huddleston et al. 1998
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5.1. Ondas en Marte

el medio ambiente marciano (debido al levantamiento de los distintos tipos de
iones) es necesario emplear un cédigo hibrido, donde los electrones son tratados
como un fluido neutralizador de cargas sin masa y los iones como particulas
(ver Kallio y Janhunen 2002). Otra manera es abordar el andlisis a través
de un cédigo de particulas de prueba. donde la ecuacién de movimiento para
cada particula es tomada en cuenta considerando la fuerza de Lorentz, y donde
la informacién de la estructura del campo magnético son datos de entrada
obtenidos a partir de simulaciones MHD u observaciones (ver Luhmann 1990;
Luhmann y Schwingenschuh 1990; Lichtenegger et al. 1995; Kallio y Koskinen
1999).

Fang et al. (2008) realizaron un trabajo similar con alta resolucién (el
numero total de particulas de prueba inyectadas es del orden de 10° iones
), en el cual incluyen la ionizacién de las particulas por los tres procesos, fo-
toionizacién, intercambio de cargas por colisiones e ionizacién por efectos de
impacto de electrones del VS. En ese trabajo investigan las distribuciones de ve-
locidad del flujo de iones O* en el espacio de velocidades. Ellos encuentran que
las distribuciones en el espacio de velocidades estén lejos de ser Maxwellianas,
exhibiendo distribuciones no-girotrépicas y asimétricas.

En este trabajo utilizamos la confignracién electromagnética alrededor de
Marte obtenida a partir de los resultados obtenidos con las simulaciones MHD
3D para el caso M3 de viento lento (ver tabla 4.1) como datos de entrada para
la simulacion de las trayectorias y velocidades de las particulas de prucha. A
partir de esta informacién se construyen raapas de distribuciones de velocidades
para ¢l estudio de las propiedades de éstas distribuciones. De esta manera se
puede investigar donde es posible que iones planetarios generen ondas con
frecuencias cercanas a las de 16n ciclotrén. El cédigo de particulas de prueba
integra las ecuaciones de movimiento para cada una de las particulas (ecuacién
de Lorentz), dende cada una de éstas siente la existencia del campo eléetrico
convectivo (Eys = —vyg x Byg) siempre y cuando la particula tenga una
velocidad diferente a la del fluido (vy+ — vig # 0)
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Figura 5.3: EI panel a) muestra la magnitud del campo magnético (en nT)en
el plano xz junto con sus vectores, donde se puede observar que la magni-
tud maxima es de aproximadamente 11InT. El campo magnético se envuelve
alrededor del plancta formando la harrera mwagndética. El panel b) muestra la
maguitud del campo eléetrico (en V/km) en el plano ry v sus respectivos vec-
tores. los cuales apuntan hacia la direccién —y en la zona no perturbada. Las
distancias en ambos paneles estan normalizadas al radio de Marte
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5.2. Modelo de particulas de prucba

5.2. Modelo de particulas de prueba

El material de la atmoésfera superior de Marte se encuentra compuesta por
iones de oxigeno (corona de oxigeno), ya que el compuesto neutro principal de
la atmostera es COy (Nagy et al. 1990: Lammer v Bauer 1991). Sin embargo.
a mayor distancia de la superficie planctria. la componente neutra dominante
ex la de Atomos de hidrégeno, los cuales pueden alcanzar grandes alturas como
consecuencia de la débil atraccion gravitacional de Marte (en comparacion
con Venus). Debido al pequeno tamano de la onda de choque, la exdsfera de
hidrégeno se extiende por fuera de ésta. llegando a zonas corriente arriba de
la interaccién. En este trabajo estanios interesados en mapear regiones donde
los protones asimilados pueden generar ondas ion ciclotrén. Por esta razon solo
consideramos los iones de hidrégeno, inyectando particulas con caracteristicas

de HY.

El desarrollo de un modelo con el mecanismo de escape completo deberia
incluir todos los mecanismos de ionizacidn. asi como todos los componentes
guimicos de la atmdsfera. En este trabajo nos enfocamos en las caracteristicas
de las distribuciones de las particulas asimiladas por el viento solar. estadiando
las trayvectorias de los iones a partir del instante en que el hidrégeno os ionizado
(para estudios con la inclusion de mecanismo de ionizacion ver Fang et al.
(2008)). Aqui se siguen las trayectorias de las particulas a partir de que éstas
nacen v por ende son afectadas por el campo eléetrico convectivo v el canpo
magnético del VS, Luego. se construven las distribuciones de veiocidades con
cl fin de ver en que regiones puede darse ol crecimiento de ondas Jdebido a la
encrgia libre de los rayos de distribuciones de anillo.

Este andlisis se realizé en dos pasos principales. primero se obtuvo la con-
figuracion del campo magnético alrededor de Marte a partir de las sinnila-
ciones con el cédigo MHD {(en las fignras L v 5.3 se ve la contiouracion
del campo magnético utilizada como dato de entrada para la sinmlacion de
particulas, junt. con el perfil de densidad corvespondiente a ésta). Luego, con
el c6digo de particulas desarrollado que caleula el campo eléctrico convectivo
E = —vyg x Bys e integra la ecuacion de fuerza de Lorentz para cada particu-
la, estudiamos el movimiento de los iones que estdn siendo asimildos por el
viento solar.
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5.2.1. Transporte de iones H" asimilados

Las trayectorias de las particulas de prueba fueron construidas integrando la
ecuacién de Lorentz, donde el campo eléctrico convectivo estd incluido. La
fuerza que siente cada ion es:

F =¢q(Vyg+ — Vys) x Bys (5.1)

dénde V g+ es la velocidad del ion de hidrégeno. Esta ecuacion se puede escribir
como se muestra a continuacion:

d
ma—tv = q(Evs + Vy+ X Bys) (5.2)
Para avanzar temporalmente las variables utilizamos un método predictor-

corrector, dénde el paso predictor es:

v =v"+ LAHE" + v x B") (5.3)
m

r'=r"+Av" (5.4)
y apartir de v* y r* se caleulan, a través de una interpolacion trilineal,

los valores de E* y B* y se realiza el avance temporal (paso corrector) de la
siguiente manera

At
Vi v LEE Vv B - (B v B (55)

x

Al
= (VYY) (5.6)

Para calcular el paso At en el tiempo se utilizd ¢l periodo de giro de los iones
junto con un valor para el mimero de Courant de 0.005.

27
Al = — 5.7
Q, (5.7)
ddnde
B
QQ, = 5.8
v (IHIH+ () 8)
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En cada paso temporal se calcula el perfodo v este tiempo se compara con
los tiempos caracteristicos de propagacién en cada direccién, tomando el valor
minimo de At.

La informacién de los campos electromagnéticos utilizados como datos de
entrada para la simulacién del movimiento de los iones es discreta, sin embar-
go el movimiento de éstas no necesariamente coincide con los puntos donde los
campos ecstan definidos. Por esta razén, para obtener los campos en las posi-
ciones de las particulas, se utilizé un método de interpolacién trilineal, el cual
es utilizado en cada paso del tiempo.

Las particulas de prueba se llaman asi porque no perturban al campo.
Para un nimero de particulas pequeiio comparado con la densidad del viento
solar esta aproximacién es buena, sin embargo se pierde informacién de las
perturbaciones que estos iones producen sobre el campo magnético de fondo.
Es decir no podemos ver el crecimiento de ondas debido a la resonancia entre
la frecuencia de giro de los iones con el campo electromagnético.

Para obtener conocimiento del posible crecimiento de ondas se puede analizar
las distribuciones de velocidades de las particulas en la regién de interés y medir
la anisotropia de éstas distribuciones. Para esto nosotros consideramos varios
volimenes de control de un tamafio de ~ 200km en z, y y z situados en di-
versas regiones, principalmente en regiones donde hay mediciones previas. La
anisotropia en la temperatura puede ser obtenida a partir de las distribuciones
de los protones para luego estimar el crecimiento de las ondas a través de un
andlisis lineal de dispersién tal como el que realiza el c6digo WHAMP (Ron-
mark 1982).

Los iones de hidrégeno fueron inyectados en una semiesfera del lado dia. con
posiciones distribuida al azar? tal que la distancia radial de éstas se encontrara
entre ~ LIRy < 7 < 1.5R),. La figura 5.4 muestra las posiciones iniciales
para un conjunto de novecientas particulas de prueba.

La ecuacién de movimiento para cada particula fue iterada hasta que ésta al-
canza los limites del dominio computacional o hasta que choque con el planeta.
El mimero total de particulas inyectadas fue n, = 1.25 x 10°, los cuales fueron
inyectados en paquetes discretos de 1 x 10%ones con un intervalo de tiempo
entre paquetes de AT = 0.04s (la tasa de pérdida de masa correspondiente
es de = 2.5 x 10%iones s7'). En este trabajo la masa y carga de los iones
mmyectados corresponde a HY. A mancra de cjemplo, la figura 5.5 muestra la
trayectoria de 900 particulas. Una fuerte asimetria puede ser observada en la
direecién —y, que es producida por ¢l campo cléctrico convectivo gue sieuten

il .. - . .
~“Las posiciones al azar fueron elegidas en coordenadas cartesianas




Capitulo 5. Distribucion de velocidades de iones asimilados por el V'S en
Marte

Figura 5.4: Distribucion inicial de novecientas particulas de prucba. La semies-
fera se encuentra en el lado dia del plancta, con las componentes a,y, = de
posicion inicial de cada particula calculida al azar tal ¢ne la distancia radi-
al de éstas se encuentre entre ~ L1y, < » < 1L.5Ry,. El mimero real de
particulas inyectadas en las simmlaciones correspondientes a las distribuciones
obtenidas es mucio mayor al mostrado en esta figura. En la figura Ey y V sc
encuentran en las direcciones —y v+ respectivamente. Las escalas mostradas
estan normalizadas al radio de Marte.

estos iones. A la vez se observa ¢l movimiento cspiralado de algunas de estas
particulas, mostrando la dependencia del radio de giro con la magnitud del
campo magnético.

En la figura 5.6 sc muestran cortes con las posiciones de las particulas
sobre los planos z — 2, y =0 (vy = By), v~ 9,2 =0 (g~ Ey) yy—2, 2 =0
(respectivamente) para un instante de tiempo (6 = 50s) despues de que el
sistema ha llegado a un estado cuasi-estacionario. En el plano zz de esta figura
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5.2. Modelo de particulas de prucha

Figura 5.5: En esta figura se muestran las trayectorias de novecientas particulas.
A pesar del bajo nimero de particulas graficadas, es posible distinguir algunas
trayectorias en forma de espiral, asi como una asimetria en direceion —y debido
al campo eléctrico convectivo.

se puede distinguir una zona altamente poblada cn la regién +2z asi como cn
la regién —y debido a la direccién de los campos eléctricos y magncticos.
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5.2.2. Distribuciones de velocidades

El objetivo principal de este trabajo es estudiar las distribuciones de ve-
locidades de los iones en regiones del medio ambiente de Marte donde se han
detectado ondas, (tales como los reportes hechos por Brain et al. (2002); Wei
y Russell (2006)) y a partir de las distribuciones determinar el crecimiento de
ondas. Para esto se pusieron volumenes de control en diversas regiones donde
la densidad de particulas es alta, guardando la informacién de éstas (B, v, r
y t) durante una ventana temporal At = 10s, después de que el estado cuasi-
estacionario es alcanzado (ver figura 5.6).

Para cada particula que ingresa al volumen de control durante la apertura
de la ventana temporal se calcularon las componentes perpendiculares y par-
alela de la velocidad con respecto al campo magnético promedio dentro del
volumen de control.

Las direcciones perpendiculares, V,; y V|, se definieron de la siguiente
manera:

P :Bav X X
P2 = f)l ><Bav
133:Bav

donde By, es la direccion promedio del campo magnético dentro del vol-
umen de control, donde P; 2 son los vectores unitarios en direccién de las
velocidades perpendiculares y pg es el veetor unitario en direccion de la veloci-
dad paralela. Las magnitudes de las velocidades se obtuvieron proyectando las
velocidades de las particulas sobre los versores correspondientes de la siguiente
manera

Vu,u =Vy+ P12

Vi=vy+ By
con Bav = B,./B,,. La figura 5.7 muestra distribuciones de velocidades de
los protones asimilados para tres regiones cercanas a Marte. Los paneles a-b
corresponden a distribuciones delante del planecta, mientras que los paneles ¢-d
muestran distribuciones obtenidas a la altura del terminador. Finalmente los
paneles e-f muestran distribuciones atrds del planeta, en la regién noche. En
cada una de estas distribuciones se muestra el valor promedio de las velocidades
proyectadas como un punto azul grande, el cual fue utilizado para calcular
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Figura 5.6: Posicién de iones en el instante ¢ = 50s en los planos xy (z = 0).
3 {y =0) vy yz (x = 0), ordenados de izquierda a derecha. Los tres pancles
natestran fuertes asimetrias, en ¢l primero y tercero la poblacion es mayor en
li direceidon —y debido a al campo eléctrico. En el plano central tambien se ve
usa asimetria, pero esta vez es hacia +z. causada principalmente por B.
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luego la anisotropia obtenida para cada distribucién. Mientras los iones son
levautados, estos sienten el campo eléctrico convectivo, y comienzan a girar
alrededor de las lineas de campo magnético v a trasladarse, formando de esta
manera distribuciones de haces de anillo con Vj v V| # 0 en algunos casos.

El valor relativo entre Vj y V. (Vi y Vi2) depende principalmente de la
configuracién geométrica de los campo magnético y eléctrico. Cuando el campo
magnético no perturbado es totalmente perpendicular al flujo se tiene ¥} = 0
y la distribucién adquiere la forma de un auillo en ¢l espacio de velocidades.

Angulos oblicuos entre B y la velocidad resultan en distribuciones de haces
de anillos, como los mostrados en la figura 5.7 y esquematizados en la figura 5.1,
Las distribuciones mostradas para las tres regiones (dia, terminador y noche)
muestran que |V, | > |V}|, con una anisotropia de T\ /T} ~ 5.8 en la regién dia
(panel a) , T’y /Ty ~ 29.5 en el terminador (panel ¢) y T, /T ~ 28.2 en la parte
posterior (panel e). La anisotropia cn la temperatura es estimada a partir del
valor promedio de las velocidades perpendiculares y paralelas.

Las regiones elegidas para buscar un posible crecimiento de ondas concuer-
da con regiones donde éstas han sido observadas (ver Brain et al. 2002; Wei
y Russell 2006). Para estimar el crecimiento de ondas para las distribuciones
mostradas en la figura 5.7 se utilz6 el c6digo WHAMP (Ronmark 1982), obte-
niendo posibles crecimiento de ondas en las cajas situadas en el terminador y
detras del planeta. Los datos de entrada correspondientes a las distribnciones
en el terminador y detras del planeia se muestran en las tablas 5.1 y 5.2, Para
esto se tuvo en cuenta distintas densidades de particulas en las distribuciones,
2, 3y 4% de la densidad del plasma en csas regiones. La figura 5.8 muestra la
frecuencia de onda (w) y crecimiento (y) normalizados a la frecuencia de ién
ciclotrén (£2,) como funcién del niimero de onda k normalizado a la frecuencia
del plasma (w,) para ondas de propagacién paralela. El mayor crecimiento de
ondas para ambas cajas se obtiene con el caso de una densidad de protones de
la distribucién de anillos de un 4% de la del fluido, con un valor maximo de
crecimiento para k ~ 0.38 en el caso de la caja en el terminador y k ~ 0.32
para la caja en le cola. Como se puede observar para ambos casos, la tasa de
crecimiento crece para frecuencias de les ondas de un 65 y 60 % de la frecuen-
cia de giro para el terminador y la cola respectivamente. El tipo de ondas que
puede crecer bajo estas condiciones son no compresivas, con propagacién par-
alela al campo magnético, lo cual es consistente con las caracteristicas de las
ondas reportadas en trabajos observacionales (ver por ejemplo Russell et al.
1990; Wei y Russell 2006; Brain et al. 2002).
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Cuadro 5.1: Datos de entrada para el cdlculo de la frecuencia y crecimiento
de onda con WHAMP correspondiente a la distribucion en el terminador (0,-
I.GRM.O), dénde B = 4nT.

Especie densidad ~ Temperatura Voi T, /Ty
Vos

Protones del VS 15 0.067 KeV 0 1

Electrones 15+anillo  0.067 KeV 0 1

Protones del 0.016 KeV  0.14 Vyg 28

hiz de anillo -0.74 Vyg

Cuadro 5.2: Datos de entrada para ¢l caleulo de la frecuencia y creciniento
de onda con WHAMIP correspondiente a la distribucién en la cola (2-2R,.0).
dénde B =2 nT.

Especie densidad  Temperatura Vaou TL/TH
Vo

Protones del VS 6 0.038 KeV 0 1

Electrones 6-+anillo  0.038 KeV 0 1

Protones del 0.030 KeV  -0.19 Vy-g 30

hédz de anillo 0.94 Vg
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5.3. Resultados

Se realiz6 un estudio sobre los iones de hidrégeno (protones) asimilados
por el VS en el medio ambiente de Marte, a partir de simulaciones numéricas
MHD y particulas de prueba, para investigar la posiblidad de crecimiento de
ondas con frecuencias cercanas a la de ion ciclotrén. Los resultados obtenidos
con el cédigo de particulas elaborado muestran que la poblacién de iones que
se escapan de la atmésfera es mayor en la regién —y v +z, lo cual se debe a
la estructura de los campos eléetrico y magnético que envuelven al planeta.
La direccién del campo eléctrico convectivo no perturbado es —y produciendo
asi que gran parte de los iones escapen hacia esa zona del ambiente planetario,
siguiendo las lineas de campo magnético. Por otro lado los iones asimilados
por el VS siguen trayectorias espiraladas como es esperado. La inyeccion de las
particulas se hizo con distribuciones espaciales al azar v siempre del lado dia.
Fl radio de inyeccién fue variable, en el intervalo ~ 1.1Ry, < r < 1.5Ry;. St
el ion recién nacido se encontraba dentro de la MPB. donde el campo eléctrico
convectivo es débil (ver panel derecho de la figura 3.3), las particulas no son muy
aceleradas, y su trayectoria es controlada por ¢l campo magnético, mientras
que las particulas que nacen en la region de la magnetofunda son riapidainente
aceleradas por el campo cléctrico convectivo, hasta que entran al MPB, donde
su movimiento es dominado por el campo magndtico.

Las distribuciones en el espacio fase de velocidades muestran que hay con-
ponentes con Ty > Tj en tres regiones: dia, terminador y noche. Para ase-
gurar la convergencia de los resultados cu las distribuciones, se invectd un
numero suficientemente grande de particulas mostrando que las distribuciones
obtenidas con un mimero total de iones inyectado del orden de 108 es semejante
al obtenido con 10” iones, aunque hay que aclarar que no se realizé una prucba
estricta de convergencia. Las distribuciones mostradas en la figuras 5.7 1o son
uniformes (no Maxwellianas), exhibiendo. en algunos casos caracteristicas de
haces y distribuciones de anillos asimétricos o "no girotropicos” (o partes de
anillos).

Este tipo de distribuciones pueden hacer al plasma inestable, proveyendo. a
través de resonancia ién ciclotrén, la energia libre para el crecimiento de ondas.
Se encontrd que en las regiones del terminador v cola puede haber crecimiento
de ondas con frecuencias cercanas a la de ion ciclorrén, con propagacion par-
alela al campo magnético, lo cual estd de acuerdo con las regiones ddnde se
han registrado ondas con frecuencias cercanas a la de i6n ciclotron. Per otro
lado, para el caso de la distribucion en el terminador. la densidad de protoues
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requerida para producir un crecimiento de onda es de por lo menos un 3.5%
de la densidad del VS en esa region, mientras que para el caso de cola un 2%
va es suficiente (ver pancles izquierdos de la figurab.8).

Un andlisis que queda pendiente es el de ver como las distribuciones en
el espacio fase dependen del origen de la particula. Para esto habria que dis-
criminar, o etiquetar cada particula segin la distancia con respecto al planeta.
y luego ver qué distribuciones producen las particulas ionizadas a diferentes
radios. Es posible que las distribuciones que hemos obtenido en este trabajo
sean resultado de superposiciones de distribuciones producidas por particulas
de diversos origenes.
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Figura 5.7: Distribuciones de iones en el espacio de velocidades Vi y V1 uor-
malizadas a la velocidad del VS no perturbado (400km s7!). Los pancies a-ly
corresponden a distribuciones en la region dia, ¢-d en ¢l terminador, e y fenel
lado noche. La barra de colores representa la densidad en el espacio fase.
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Conclusiones

6.1. HD209458b

Parte del trabajo realizado en esta tesis consistié en el estudio hidrodinami-
co de la interaccion de un viento estelar con un planeta extrasolar. El motivo
principal de este estudio fué confirmar la dependencia de la absorcién en ly-«
que produce la cola (formada por el material neutro que escapa del planeta)
en la tasa de pérdida de masa del planeta (). El resultado mas importante
de este trabajo fué el establecer la existencia de una cota superior para 1m,. El
resultado obtenido en este trabajo habre la posibilidad de que el planeta estu-
diado migré hacia la orbita actual sin perder gran parte de su masa durante la
migraciéon, convirtiendose luego en un ” Jupiter Caliente”.

El estudio hidrodinamico de este sistema es una aproximacion, y el valor
de 1, encontrado podria cambiar al realizar estudios mas completos, pero el
hecho de que exista una cota superior para r, probablemente no cambiard.
Una de las criticas mas fuertes realizadas al trabajo publicado ha sido la no
inclusion de la ionizacion en la interaccién del viento estelar con la exdsfera
neutra del planetal. Por esta razén nos hemos puesto como trabajo a futuro
inmediato realizar, primero simulaciones idénticas a las presentadas aqui pero
eliminando la restricciones que impusimos a través de la inclusién de la ion-
izacion por radiacién del material de la exdsfera planetaria. Por otro lado, y
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como segundo paso seria relaizar un estudio semejante pero con un codigo
magnétohidradinamico como el presentado en la segunda parte de esta tesis,
permitiendonos de esa manera ver qué efectos podria tener la existencia de un
campo magnético estelar en la absorcién de la cola.

6.2. Marte

En la segund parte de la tesis presentamos primero un estudio MHD de
la interaccién del viento solar con el planeta Marte. Teniendo en cuenta que
existen mediciones del campo magnético, vy que a partir de las mediciones se
sabe que éste juega un papel muy importante en la interaccion VS-Marte, queda
justificada la utilizacion de un cédigo MHD. El primer resultado importante
fué el hecho de que el codigo MHD pudo ser adaptado para este problema
especifico.

Varias modificiaciones importantes fueron llevadas a cabo: la primera con-
sistié en tratar al planeta Marte como una esféra perfectamente conductora
inmersa en un fluido conductor (VS) con campo magnético, imponiendo un
campo magnético inicial tal que éste se anulara justo en la frontera. Para
asegurar que el campo magnético se mantuviera nulo en la frontera y evitar di-
vergencias en ésta se impuso en cada paso temporal una celda fantasma dentro
del planeta con valores de B tal que se anulen en la interface entre la celdas
pertenecientes al planeta y las del medio ambiente. Por ultimo, con respecto
a la parte numérica del problema, se modificé la forma en que el cddigo cal-
cula el campo magnético, dividiendo éste en dos componentes: la intrinseca al
sistema y la desviacién, integrando solo la segunda componente. Esta es una
técnica muy util ya que no requiere que la desviacién del campo magnético
sea pequena, sino que esté confinada a ciertas regiones, tal como ocurre en el
sistema estudiado.

Como segundo resultado importante, y prueba de que las modificaciones
al codigo funcionaron correctamente, hay que destacar que las caracteristicas
globales fueron reproducidas correctamente, obteniendo la formacion de una
onda de choque, una magnetofunda, una regién de apilamiento magnético, una
barrera magnética y una hoja de plasma en la cola. Para el caso con angulo de
Parker 8 = 57° la onda de choque se forma a ~ 1.45R); en el punto subsolar.
En el transterminador polar y ecuatorial el choque se formé a ~ 2.12Ry; y
~ 2.0R,; respectivamente.

Se corrieron cinco casos distintos (M1-M5) con condiciones iniciales iden-
ticas excepto la estructura del campo magnético, el cual se vari6 entre el caso
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de campo magnético interplanetario radial y el perpendicular a la direccion
de propagacion del fluido. De los modelos corridos se vié la gran dependencia
del sistema a la configuraciéon del campo magnético interplanetario. Algunos
comportamientos interesantes fueron que para el caso de campo radial practi-
camente no se forma una barrera magnética al frente del planeta, obteniendo
la barrera magnética de mayor intensidad para el caso con angulo de Parker de
57°. Por otro lado se vio una asimetria en la region de viento chocado en todos
los casos, la cual aumentaba a medida que nos alejamos del planeta hacia el
lado noche.

Con motivo de comparar los resultados obtenidos con observaciones se uti-
liz6 el modelo de ajuste para la onda de choque empleado por Trotignon et al.
(2006), utilizando los promedios de las posiciones de onda de choque en el pun-
to subsolar, en el transterminador y a 2R, (del lado noche) y ajustando la
curva a esos datos. La eleccion de la posicion del foco que da resultados maéas
parecidos al obtenido por Trotignon et al. (2006) para el didmetro de la cola a
una distancia de 16Ry; (~ 18Ry) fué xp = 0.65R ).

Con motivo de estudiar la produccién de ondas con frecuencias cercanas a
la de i6n ciclotréon debido a material escapando de la atmosfera neutra del plan-
eta Marte realizamos un estudio con particulas de prueba (ver Schneiter et al.
2009). Para esto elaboramos un cédigo utilizando la configuracién del campo
electromagnético obtenido con el cédigo MHD como dato de entrada. Se ob-
tuvieron distribuciones de velocidades en diversas regiones del medio ambiente
marciano, eligiendo tres casos con anisotrpias (7', > 7j) en la regién subsolar,
en el transterminador y atras del planeta. Las distribuciones en el transtermi-
nador y en la la parte nocturna mostraron que pueden hacer al plasma inestable
y generar ondas de i6n ciclotrén. Especificamente encontramos dos regiones,
en el transterminador y en la cola, donde puede haber crecimiento de ondas
debido a resonancia ién ciclotron.

De esta parte de los trabajos presentados en esta tesis queda mucho por
hacer. Con respecto al cédigo de particulas, una obvia mejoria sera la par-
alelizacién de éste, permitiendonos asi inyectar un ntmero mayor de particulas
y acercanos un poco mas a la tasa de pérdida de iones H™.

Por otro lado, y como una extension del estudio de particulas mostrado,
queda por estudiar distribuciones en el espacio fase de velocidades de otro tipo
de iones, tales como O y O*2,

Con respecto al estudio MHD, quedan varias mejorias por hacerle al codigo
MHD. Una mejoria obvia serfa utilizar una red con coordenadas esfericas, per-
mitiendo asi una mejor resoluciéon en regiones cercanas al planeta a un menor
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costo computacional. Otro paso importante seria la paralelizacién del cédigo, lo
cual también contribuiria a una mejoria en la resoluciéon obtenida en la region
de interaccion.
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